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INTRODUCTION
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INTRODUCTION GÉNÉRALE
Les étoiles à neutrons sont des objets extrêmement denses dont l’existence semble être le résultatde l’effondrement gravitationnel et de l’explosion d’étoiles massives (pesant environ entre huit
et vingt fois la masse du Soleil, M¯) au cours de supernovae. Avec un rayon typique de ∼ 10 km et
une masse de ∼ 1.4 M¯, leur densité atteint des valeurs extrêmes approchant 1015 g.cm−3. De plus,
les étoiles à neutrons ont la particularité d’être fortement magnétisées avec des intensités de champ
magnétique s’étalant sur plusieurs ordres de grandeur, typiquement de ∼ 107 à 1015 G. Ce dernier
serait à l’origine de la création d’une différence de potentiel qui accélèrerait des particules chargées
dans la magnétosphère de l’étoile en rotation. De telles particules engendreraient l’émission focalisée
de photons détectés principalement dans le domaine radio mais également jusqu’aux hautes énergies.
Ainsi, un observateur se trouvant dans la direction des faisceaux d’émission devrait être en mesure
de détecter le rayonnement provenant de l’étoile à neutrons sous la forme d’un signal pulsé dont la
période correspond à la rotation de l’astre. Une telle étoile est appelée pulsar.
Au cours de leur existence, les pulsars normaux, dont la période est de l’ordre de la seconde,
dissipent une partie de leur énergie rotationnelle sous forme de rayonnement, ce qui provoque un
ralentissement de la rotation. A l’heure actuelle, environ 1800 pulsars de ce type sont connus. De
cette population largement majoritaire se distingue la catégorie des pulsars milliseconde caractérisés
par une période de rotation avoisinant la milliseconde. On attribue généralement leur accélération
(recyclage) à leur implication dans des systèmes binaires et au transfert de moment cinétique par
l’intermédiaire de matière accrétée provenant de l’étoile compagnon. A ce jour, quelque 170 pulsars
milliseconde ont pu être détectés grâce à des observations menées dans le domaine radio. Dans les
hautes énergies en revanche, une émission pulsée a pu être détectée dans les rayons X pour seulement
dix de ces objets (hors amas globulaires) grâce au satellite XMM-Newton notamment alors qu’il a fallu
attendre le lancement du satellite Fermi en juin 2008 pour avoir la possibilité d’observer des pulsars
milliseconde dans le domaine γ.
L’origine de l’émission de haute énergie provenant des pulsars normaux et des pulsars milliseconde
reste une question ouverte. Il existe essentiellement trois modèles qui permettent de rendre compte
des caractéristiques du rayonnement observé : le Polar Cap, le Slot Gap et le Outer Gap. Ils se
distinguent par la localisation différente dans la magnétosphère de zones vides de charges (cavités
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(gaps) où ρ 6= ρGJ) dans lesquelles des particules peuvent être accélérées et émettre des photons
de haute énergie. Il faut noter que, au-delà des incertitudes liées à la mauvaise connaissance de la
structure du champ magnétique et de la magnétosphère en général, l’adaptation de ces modèles au
cas des pulsars milliseconde débouche sur un certain nombre de difficultés. Alors que la situation
actuelle est loin d’être claire, l’observation des pulsars dans les hautes énergies et leur étude spectro-
temporelle devrait permettre d’apporter un grand nombre d’informations capitales à la compréhension
de l’origine de leur émission.
Cette thèse est consacrée à l’étude des pulsars milliseconde principalement dans les domaines X,
γ et subsidiairement dans le domaine radio. Nous menons une analyse temporelle qui permet, grâce à
la connaissance des paramètres de rotation déterminés en radio, d’établir les profils d’émission de
chaque pulsar étudié dans plusieurs domaines d’énergie. La comparaison de ces profils combinée à
l’analyse spectrale devrait permettre la discrimination entre les différents modèles à disposition. Au-
delà de l’objectif primaire de mieux comprendre les phénomènes qui produisent l’émission, ce travail
s’inscrit dans une perspective plus générale qui touche à l’étude des étoiles à neutrons. Les pulsars
milliseconde sont des objets âgés qui ont évolué et dont les caractéristiques offrent la possibilité de
mesurer les paramètres fondamentaux des étoiles à neutrons, à savoir leur masse et leur rayon. Pour
cela, nous modélisons les profils de pulsars milliseconde dont l’émission X est d’origine thermique. La
détermination des paramètres fondamentaux permettra de contraindre de façon unique une équation
d’état de la matière qui compose les étoiles à neutrons, équation toujours inconnue à ce jour. Une
telle relation ouvrirait l’accès à l’étude de la matière dans des états extrêmes qui semblent être les
derniers états de stabilité avant effondrement total et qui pourraient avoir existé lors des fractions
de secondes qui ont suivi le Big Bang. L’environnement associé aux étoiles à neutrons permettrait
également d’examiner le comportement de cette matière dense lorsqu’elle est plongée dans un champ
magnétique intense.
La première partie de ce manuscrit présente de façon générale les étoiles à neutrons, les pulsars
et les pulsars milliseconde. Après avoir traité de leur formation, nous établissons les grandeurs
caractéristiques nécessaires à l’étude des pulsars en étudiant le modèle physique du dipôle magnétique
en rotation. Nous donnons ensuite quelques éléments relatifs aux différentes populations de pulsars
ainsi qu’à leur répartition dans la galaxie. Puis, nous décrivons de manière qualitative les différents
modèles d’émission ainsi que les processus physiques mis en jeu. L’application de ces modèles aux
pulsars milliseconde est abordée. Nous concluons cette première partie par une description succinte des
méthodes d’élaboration d’éphémérides en radio ainsi que des instruments utilisés pour l’observation à
haute énergie.
La deuxième partie décrit l’analyse spectro-temporelle de huit pulsars milliseconde dont six
n’avaient jamais été observés dans les rayons X jusque ici. Nous discutons la détection de ces objets
dans les hautes énergies. En comparant les résultats de ces analyses à l’échantillon de pulsars millise-
conde connus, nous interprétons les différentes caractéristiques spectro-temporelles et examinons
leurs conséquences sur les modèles d’émission ainsi que sur l’observabilité de ces objets. Un chapitre
donnant des exemples de recherche de nouveaux pulsars vient clore cette partie.
Enfin, la troisième partie est consacrée à la modélisation de l’émission X d’origine thermique en
provenance des pulsars milliseconde. La géométrie du modèle ainsi que les différents effets affectant la
4
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forme des profils sont décrits. L’influence de la présence d’une atmosphère autour de l’étoile à neutrons
est également traitée. Afin de contraindre les paramètres d’entrée du modèle, nous utilisons une
méthode de Monte Carlo par chaînes de Markov pour laquelle nous exposons le principe. Des résultats
préliminaires ainsi que leur conséquence sur la contrainte d’une équation d’état de la matière dense
sont discutés.
Publications
La partie centrale de cette thèse porte sur l’étude dans les domaines X, γ et radio de six pulsars
milliseconde, dont cinq n’avaient jamais été observés dans les rayons X auparavant. J’ai analysé des
données XMM-Newton et Fermi LAT et étudié les spectres et courbes de lumière de ces objets, ces
dernières étant déterminées grâce à des éphémérides qui m’ont été fournies par des radioastronomes
de Nançay et de Parkes. Ce travail a donné lieu aux publications 1 et 2 de la liste ci-dessous. De
plus, j’ai été amené à réanalyser d’anciens jeux de données XMM-Newton de pulsars milliseconde
détectés dans le domaine γ avec le Fermi LAT par d’autres personnes, dans le but de déterminer des
courbes de lumière en X possédant un phasage absolu (i.e. dont la phase de référence est la même que
celle utilisée en radio et en γ) grâce au logiciel Tempo2. J’ai ainsi été impliqué dans l’élaboration des
publications numéro 3 et 4 de la liste ci-dessous. J’ai également participé au traitement de données
Fermi ayant amené à la découverte d’amas globulaires dans le domaine γ et à la mise en évidence
de l’existence d’une grande population de pulsars milliseconde à l’intérieur de ces groupes denses
d’étoiles. Cette découverte est décrite dans la publication numéro 5 de la liste. Enfin, j’ai confirmé
la présence de pulsations liées à un mouvement orbital dans le signal d’un pulsar impliqué dans un
système binaire et j’ai de ce fait participé à la publication numéro 6. Toutes ces publications peuvent
être trouvées en annexe :
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I.1 Découverte et premières observations
En 1934, deux ans seulement après la découverte du neutron par le physicien britannique JamesChadwick, Walter Baade et Fritz Zwicky publient : "With all reserve we advance the view that
super-nova represents the transition from an ordinary star into a neutron star, consisting mainly of
neutrons" (Baade & Zwicky 1934). C’est en effet suite à leurs travaux sur les supernovae que ces
chercheurs suggèrent que ces explosions stellaires, parfois visibles en plein jour pendant des semaines,
pourraient être alimentées par l’énergie de liaison gravitationnelle d’objets formés par l’effondrement
de noyaux d’étoiles massives. Plus tard, Oppenheimer & Volkoff (1939) et Tolman (1939) étudient la
question de la structure de ces étoiles compactes et évaluent pour la première fois le rayon et la masse
maximale des étoiles à neutrons à environ 10 km et 3/4 M¯ en faisant l’hypothèse d’un gaz de Fermi
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dégénéré de neutrons. Ces travaux ont permis d’établir l’équation d’équilibre stellaire relativiste de
Tolman-Oppenheimer-Volkoff (TOV) qui décrit la stabilité d’un système symétrique sphérique en
équilibre statique gravitationnel (Oppenheimer & Volkoff 1939). Cette équation est toujours utilisée
dans l’étude de la structure des étoiles à neutrons (Lattimer & Prakash 2004). Par la suite, on établit
que les étoiles à neutrons doivent être en rotation rapide (Hoyle et al. 1964) et que l’intensité de leur
champ magnétique pourrait atteindre des valeurs de l’ordre de 1014−1016 G (Woltjer 1964). De tels
champs ont amené Pacini (1967) à proposer que la luminosité et l’expansion accélérée de la nébuleuse
du Crabe pourraient être la conséquence de la présence en son sein d’une étoile à neutrons en rotation
et fortement magnétisée.
A cette même période, l’astronome britannique Antony Hewish supervise la construction d’un
puissant radiotélescope au Mullard Radio Astronomy Observatory (MRAO) de l’Université de Cam-
bridge en Angleterre. Les capacités observationnelles sans précédent de cet instrument devaient
permettre l’étude précise du phénomène de scintillation de sources radio telles que les quasars. Un
mois seulement après le début des observations, le 6 août 1967, Jocelyn Bell, étudiante de Antony
Hewish, détecte un signal périodique à la position 19h19m d’ascension droite et +21◦ de déclinaison.
Des travaux d’amélioration de la résolution temporelle de l’instrument permettront par la suite de
mesurer la période du signal (1.337 s). C’est ainsi que 34 ans après la proposition de Baade & Zwicky
est publiée la détection d’une source de signal radio pulsé située en-dehors du système solaire (Hewish
et al. 1968). La découverte de ce premier pulsar (PSR B1919+21) vaudra à Antony Hewish de partager
avec Martin Ryle, le prix Nobel de Physique en 1974.
Indépendamment aux travaux de Pacini, Gold (1968) propose un modèle de "pulsars alimentés par
leur rotation" qui prévoit que des étoiles à neutrons magnétisées en rotation perdent de l’énergie par
rayonnement élèctromagnétique et émission de particules relativistes. Ce modèle concurrence l’idée
de Meltzer & Thorne (1966) selon laquelle le signal périodique observé par Bell et Hewish pourrait
être produit par l’oscillation résonnante de naines blanches. L’établissement définitif du lien entre
pulsars et étoiles à neutrons surviendra à la suite des détections de deux nouveaux pulsars associés à
des restes de supernova, les pulsars du Crabe (Staelin & Reifenstein 1968) et de Vela (Large et al.
1968), ainsi qu’à celles de 270 autres pulsars détectés dans les années 70. L’observation par Richards
& Comella (1969) du ralentissement de la rotation du pulsar du Crabe prévu par Pacini (1967) et Gold
(1968) vient également renforcer le modèle de pulsar. Par la suite, Hulse & Taylor (1975) seront les
premiers à détecter un pulsar impliqué dans un système binaire (PSR B1913+16), alors que Backer
et al. (1982) publiera la découverte du premier pulsar milliseconde, PSR B1937+21 avec sa période de
1.56 ms.
Les premiers pulsars détectés tiraient leur nom de l’observatoire où ils avaient été découverts,
ainsi que de leur ascension droite, comme par exemple CP1919, pour le premier pulsar découvert à
l’Université de Cambridge (CP = Cambridge Pulsar). Par la suite, l’ensemble des préfixes a été unifié
sous la notation PSR pour Pulsating Source of Radio. Ce préfixe est suivi de la position du pulsar
dans le ciel donnée dans le système de coordonnées équatoriales besselien (B1950) précédée d’un
B (ex : B1937+21) pour les objets découverts avant les années 90 et dans le système julien (J2000),
précédée d’un J pour ceux découverts par la suite (ex : J0030+0451). Si plusieurs pulsars ont des noms
similaires du fait de leur proche localisation sur la sphère céleste, comme par exemple dans les amas
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globulaires, on ajoute une lettre pour les distinguer (ex : J0024-7204D dans l’amas globulaire 47 du
Toucan).
I.2 Les pulsars
I.2.1 Formation des étoiles à neutrons
L’évolution et la fin de vie des étoiles massives (M > 8 M¯) sont principalement gouvernées par leur
masse et métallicité initiales (Heger et al. 2003). Au cours de leur existence sur la séquence principale
du diagramme de Hertzsprung-Russell (Wallerstein et al. 1997), la stabilité des étoiles est assurée
par l’équilibre hydrostatique entre pression de radiation et gravitation. Lorsque la température
intérieure est suffisante, des réactions nucléaires exothermiques faisant successivement intervenir
1
1H→ 42He→ 126C→ 2010Ne→ 168O→ 3114Si produisent l’énergie nécessaire à la stabilité de l’étoile (Woosley
et al. 2002). Le long de cette chaîne, la réaction de fusion de chaque nouvel élément produit de
moins en moins d’énergie et le noyau de l’étoile se contracte progressivement (Burbidge et al. 1957).
Les réactions de fusion de l’hydrogène et de l’hélium sont caractérisées par l’émission dominante
de photons, tandis que l’énergie produite par la combustion des autres éléments est convertie en
neutrinos par des interactions faibles dans le noyau. Les couches externes étant essentiellement
transparentes aux neutrinos, l’énergie est de ce fait dissipée beaucoup plus efficacement lors de cette
deuxième phase 1 au cours de laquelle l’étoile est une supergéante rouge (Sparks & Endal 1980).
Lorsque la fusion du silicium intervient, la température intérieure est de l’ordre de 3×109 K
et des noyaux de fer sont synthétisés. La réaction de fusion du fer étant endothermique, l’équilibre
hydrostatique du noyau n’est plus assuré par les réactions nucléaires et l’étoile ne rayonne plus
(voir par exemple Fewell 1995). A ce stade, le noyau de l’étoile est un plasma neutre de haute
densité/température composé principalement de noyaux de fer et d’électrons libres (Giacobbe 2003).
Cette population d’électrons non-relativistes est à l’origine d’une pression de dégénérescence qui
s’oppose à l’effondrement de l’étoile. En effet, le principe d’exclusion de Pauli force les électrons (des
fermions) de ce système de densité très élevée à occuper des états quantiques différents de plus en
plus énergétiques à mesure que la densité augmente, ce qui résulte en l’apparition d’une force de
pression qui peut résister temporairement à la gravité (voir par exemple Kothari & Singh 1938).
Autour du noyau, les autres éléments synthétisés par les réactions nucléaires continuent de brûler
et la chute des produits de ces combustions sur le noyau vont engendrer l’augmentation progressive de
sa densité. De ce fait, les électrons sont amenés à occuper des niveaux d’énergie toujours plus élevés
à cause du principe de Pauli, jusqu’à atteindre des énergies relativistes (vers ρ ∼ 106 g.cm−3, Bethe
1990). La pression de dégénérescence électronique augmente alors moins rapidement avec la densité
que dans le cas non-relativiste (P ∝ ρ4/3 contre P ∝ ρ5/3 dans le cas non-relativiste, Glendenning
2000). De plus, à ρ ∼ 107 g.cm−3, l’énergie cinétique des électrons devient supérieure à la différence
d’énergie de masse entre proton et neutron (∼ 1.3 MeV) et la décroissance β inverse 2 produit un état
énergétiquement plus stable. Les protons et électrons se combinent donc à l’intérieur des noyaux
1. Cette seconde phase dure typiquement quelques années, mois ou jours pour 126C,
20
10Ne,
16
8O et
31
14Si contre des
centaines de milliers ou millions d’années pour 11H et
4
2He
2. Réaction au cours de lequelle un proton capture un électron pour former un neutron et un neutrino électronique : p +
e− → n + νe, aussi appelée capture électronique
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lourds, c’est la neutronisation (Bisnovatyi-Kogan & Seidov 1970). Ces deux phénomènes auxquels
s’ajoute la photodésintégration des noyaux de fer (Langanke 2006) provoquent la diminution de la
pression de dégénérescence électronique qui devient insuffisante pour contre-balancer la gravité.
Le noyau finit par s’effondrer lorsque sa masse dépasse la limite de Chandrasekhar 3 (∼ 1.4 M¯,
Chandrasekhar 1935).
Lorsque la densité avoisine 1012 g.cm−3, les nombreux neutrinos produits par la neutronisation
ainsi que par photodissociation (γ→ ν+ ν¯) sont piégés dans le noyau (Arnett 1977). Celui-ci s’effondre
à des vitesses avoisinant le quart de la vitesse de la lumière, jusqu’à s’arrêter brutalement lorsque la
densité dépasse la densité nucléaire (∼ 4−5×1014 g.cm−3, Ray 2010). Une onde de choc naît alors
à la frontière du noyau et se propage vers l’extérieur. Alors que cette onde dissipe son énergie sur
son trajet par perte de neutrinos et photodésintégration des éléments qu’elle rencontre, elle finit par
s’arrêter à quelques centaines de kilomètres du centre de l’étoile et ce pendant quelques centaines de
millisecondes (Woosley & Janka 2005). Le choc est rapidement réaccéléré par émission massive de
neutrinos provenant de l’intérieur du noyau, aussi appelé proto-étoile à neutrons. L’éjection de cette
énorme quantité d’énergie (∼ 1053 erg, soit ∼ 1 % de l’énergie de liaison graviationnelle) et l’explosion
de toute l’étoile progénitrice excepté de son noyau compact constituent le phénomène de supernova de
type II (Baron et al. 1985).
Il existe un scénario alternatif permettant d’expliquer la formation des étoiles à neutrons. Ce
scénario propose qu’une naine blanche impliquée dans un système binaire voit sa masse augmenter
alors qu’elle accrète de la matière provenant du compagnon (van den Heuvel et al. 1992). Au bout
d’un certain temps, le dépassement de la limite de Chandrasekhar résulte en l’explosion de la naine
blanche lors d’une supernova de type Ia et en la formation d’une étoile à neutrons.
A l’intérieur de la proto-étoile à neutrons de rayon ∼ 20 km et de température ∼ 1011 K, l’émission
massive de neutrinos force les protons et les électrons à se combiner et la matière s’enrichit ainsi en
neutrons (Pons et al. 1999). Après quelques dizaines de secondes, l’étoile dont le rayon est maintenant
d’environ 12 km devient complètement transparente aux neutrinos et son refroidissement s’accélère.
Dans les dizaines d’années qui suivent, l’émission continue de neutrinos (par des processus URCA 4) va
aboutir à l’homogénéisation de la température de l’étoile à neutrons qui atteint ∼ 106 K (Pethick 1992).
Puis, au cours des ∼ 105 années suivantes, le refroidissement se poursuit par émission de photons
de la surface de l’étoile dont la température à été divisée par deux, produisant un rayonnement
thermique visible dans les rayons X (Nomoto & Tsuruta 1986).
Une étoile à neutrons est constituée de cinq régions majeures : les parties interne et externe
du noyau, la croûte, l’enveloppe et l’atmosphère (voir figure I.1). Ces deux dernières ne contiennent
qu’une partie négligeable de la masse (Lattimer & Prakash 2004). La croûte, qui s’étend sur 1 à 2 km
en-dessous de la surface, est constituée de noyaux très riches en nucléons (56 ≤ Z ≤ 200). La densité
y est supérieure à ∼ 106 g.cm−3 et augmente vers l’intérieur de l’étoile. Lorsqu’elle atteint 4×1011
g.cm−3, les neutrons sont éjectés des noyaux (phénomène de neutron drip, Pethick et al. 1995) et
3. Du nom du physicien indien Subrahmanyan Chandrasekhar, cette masse critique est la limite absolue de stabilité
pour un objet soutenu par la pression de dégénérescence électronique sans qu’il y ait effondrement gravitationnel
4. Dans ce type de processus, des particules excitées thermiquement se désintègrent alternativement par décroissances
β et β inverse. Chaque réaction émet un neutrino ou anti-neutrino et l’énergie thermique est ainsi libérée, conduisant à un
refroidissement de l’étoile
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se retrouvent presque au contact l’un de l’autre à l’interface croûte/noyau. Les transitions entre les
différents états de la matière dans la croûte sont décrites par le modèle nuclear pasta (Watanabe et al.
2004). Enfin, le noyau qui contient ∼ 99 % de la masse est constitué d’une soupe de nucléons, électrons
et muons pour la partie externe et de particules exotiques telles que hypérons, pions ou kaons voire
même d’une phase de quarks déconfinés pour la partie interne (Glendenning 1992). La structure
des étoiles à neutrons est décrite par les équations de Tolman-Oppenheimer-Volkoff de l’équilibre
hydrostatique relativiste. Cependant, la résolution de ces équations nécessite de connaître la relation
pression-densité P(ρ) ou équation d’état de la matière dense qui compose les étoiles à neutrons ainsi
que la composition de ces dernières (voir par exemple Lattimer & Prakash 2001). Cette question
de l’équation d’état de la matière dense est toujours ouverte (Weber 2005) et fait l’objet d’intenses
recherches théoriques et expérimentales en accélérateur de particules. Néanmoins, des hypothèses
raisonnables permettent de calculer qu’une étoile à neutrons "canonique" possède une masse de l’ordre
de 1.4 M¯ et un rayon de ∼ 12 km qui impliquent une densité centrale ρ ∼ 1015 g.cm−3.
Figure I.1 – Représentation de l’intérieur d’une étoile à neutrons, des principales régions et de leur composition.
Crédits : F. Weber.
I.2.2 De l’étoile à neutrons au pulsar
Les étoiles à neutrons sont donc les résidus de l’évolution du coeur d’étoiles massives. En se basant
sur l’hypothèse de conservation du flux magnétique, Woltjer (1964) déduit de B∝R−2 ∝ ρ2/3 (avec
B l’intensité du champ magnétique, R le rayon de l’étoile et ρ sa densité) que le champ magnétique
d’une étoile à neutrons de rayon ∼ 10 km qui se serait formée par contraction symétrique d’une étoile
sphérique de rayon ∼ 106 km pourrait atteindre des valeurs de l’ordre de 1014−1016 G.
Dans le modèle fondamental de Goldreich & Julian (1969), ce champ magnétique est supposé
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dipolaire et aligné avec l’axe de rotation de l’étoile à neutrons (voir figure I.2). Ces auteurs montrent
que la conséquence principale de la présence de ce champ intense est qu’une étoile à neutrons tournant
à une vitesse angulaire Ω ne peut être entourée par du vide. L’intérieur de l’étoile étant assimilé à un
conducteur parfait en équilibre, il y apparaît un champ électrique ~E créé par le réarrangement des
charges de manière à annuler la force de Lorentz 5 :
~E+ (
~Ω×~r)
c
×~B= 0 ⇒ ~E ·~B= 0 (I.1)
avec ~r le vecteur radial dans un système de coordonnées sphériques (r,θ,φ) et c la vitesse de la
lumière. Si l’étoile est entourée de vide, il apparaît un potentiel électrique Φ à la surface satisfaisant
à l’équation de Laplace (∇2Φ= 0), ce qui a pour conséquence l’apparition d’une composante du champ
électrique parallèle au champ magnétique, notée E. Dans ce cas, Goldreich & Julian (1969) montrent
que E est très supérieure à l’intensité de la force de liaison gravitationnelle des charges de surface.
Ces dernières sont donc extraites à l’étoile à neutrons et vont peupler la magnétosphère. Dans la
zone où les lignes de champ magnétique sont fermées (figure I.2), l’équilibre de la magnétosphère
implique l’annulation de la somme des forces électromagnétiques sur chaque particule, soit ~E ·~B= 0
(équation I.1). Cet équilibre suggère que les charges se déplacent librement le long des lignes de
champ magnétique fermées. Ces particules en corotation avec l’étoile sont animées d’une vitesse
linéaire v =Ωr. A une certaine distance RLC de l’équateur, cette vitesse linéaire atteint la vitesse
de la lumière et on définit ainsi un cylindre limite imaginaire de rayon RLC = c/Ω appelé cylindre
de lumière. En utilisant les équations de Maxwell en coordonnées sphériques (r, θ, φ), Goldreich &
Julian (1969) dérivent l’expression de la densité de charges dans la magnétosphère en corotation, et
donc contenue dans le cylindre de lumière (densité de Goldreich & Julian) :
ρGJ =−
~Ω ·~B
2pic
1
1− (Ωr/c)2 sin2θ (I.2)
Au contraire, les lignes de champ qui ne se referment pas avant le cylindre de lumière sont
ouvertes. Le long de ces lignes de champ ouvertes, les particules chargées sont accélérées par des
différences de potentiel et rayonnent des photons à différentes énergies selon plusieurs processus
physiques que nous détaillerons plus loin(voir section II.1). Ainsi, on pense que l’émission de photons
dont les directions sont délimitées par les dernières lignes de champ ouvertes résulte en la formation
d’un "cône d’émission" dans la direction de l’axe magnétique (Lyne & Graham-Smith 2006). En
imaginant que l’axe magnétique est incliné par rapport à l’axe de rotation, comme représenté par la
figure I.2, ce faisceau va "balayer" l’environnement du pulsar lors de la rotation, de façon analogue
à un phare maritime. Si un observateur terrestre se trouve dans la direction de ce faisceau, il peut
détecter un signal périodique dont la période correspond à la rotation du pulsar. Ce modèle, bien
que rudimentaire, donne une bonne idée de l’origine des pulsations observées. Nous verrons dans les
chapitres suivants que l’interprétation de l’émission à haute énergie nécessite cependant la prise en
compte de régions d’émission localisées dans différentes parties de la magnétosphère (voir chapitre
5. Toutes les équations de ce manuscrit sont données en unités CGS, Centimètre Gramme Seconde
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Figure I.2 – Représentation simplifiée de la magnétosphère autour d’un pulsar. Le cas considéré par Goldreich &
Julian (1969) d’axes de rotation et magnétique alignés (gauche), ainsi que celui d’un axe magnétique incliné (droite)
sont représentés.
II.2). Néanmoins, l’idée que l’émission pulsée est créée par l’alternance visible/non-visible des régions
d’émission reste valable.
I.2.3 Grandeurs caractéristiques
En nous basant sur la description faite au paragraphe I.2.2, nous allons décrire plusieurs quantités
fondamentales pour l’étude du comportement des pulsars. Un dipôle magnétique oblique en rotation
doit perdre de l’énergie au cours du temps par émission d’ondes électromagnétiques de fréquence
égale à la fréquence de rotation du dipôle (Dokuchaev et al. 1976). S’ajoute à cela une perte d’énergie
dûe à l’émission de particules relativistes, comme suggéré précédemment.
I.2.3.1 Puissance de décélération : Spin-down power
Tout système physique en rotation possède une énergie cinétique rotationnelle E = 12 IΩ2, avec I
le moment d’inertie du système et Ω la vitesse angulaire. La variation temporelle d’énergie cinétique
est donc donnée par E˙ = IΩΩ˙. En exprimant cette dernière en fonction de la période de rotation P et
en utilisant la valeur "standard" du moment d’inertie 6 I = 1045 g.cm2 (Lattimer & Prakash 2001), on
détermine la formule approchée :
E˙ =−4pi2IP˙P−3 ≈−3.95×1031
(
P˙
10−15
)(
P
1s
)−3
erg.s−1 (I.3)
avec P˙ la dérivée de P par rapport au temps.
6. I = kMR2 avec k= 25 pour une sphère de densité uniforme, M et R la masse et le rayon de l’étoile à neutrons dont les
valeurs typiques sont M = 1.4 M¯ et R = 10 km
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Faisons l’hypothèse que cette variation d’énergie cinétique est directement liée à la puissance
rayonnée sous forme d’ondes électromagnétiques par le dipôle magnétique en rotation dans le vide.
Dans un repère de coordonnées cartésiennes (~ex,~e y,~ez), le moment magnétique du dipôle en rotation
autour de l’axe Oz et à la vitesse angulaire Ω peut s’écrire en fonction du temps :
~m(t)=m0(sinαcosΩt ~ex+sinαsinΩt ~e y+cosα ~ez) (I.4)
avec α l’angle d’inclinaison de l’axe magnétique par rapport à l’axe de rotation. Dans l’environnement
proche de l’étoile à neutrons (i.e. à une distance r ≈R avec R le rayon de l’étoile), Jackson (1998) a
montré que le champ magnétique prenait la forme 7 :
~B(r, t)= 1
r3
[3(~m ·~n)~n− ~m] (I.5)
avec ~n le vecteur unitaire dans la direction de~r = r~er (~er est le vecteur radial des coordonnées sphé-
riques). On remarque que sous cette forme, le champ magnétique est maximum au pôle magnétique
où ~m=m0~n et r =R, et a pour expression :
Bpm = 2m0R3 (I.6)
La puissance rayonnée par le dipôle magnétique en rotation est donnée par (Jackson 1998) 8 :
E˙rad =
2
3c3
|~¨m(t)|2 (I.7)
En utilisant l’expression du moment magnétique en fonction du temps (équation I.4) et en associant
la perte d’énergie cinétique rotationnelle à la puissance rayonnée de l’équation I.7, il vient :
E˙ =−E˙rad = IΩΩ˙=−
1
6c3
B2pmR
6Ω4 sin2α (I.8)
et
Ω˙=−
(
B2pmR
6 sin2α
6Ic3
)
Ω3 (I.9)
Les équations I.8 et I.9 illustrent, au-delà du fait que les pulsars ralentissent, deux propriétés
essentielles : les rotateurs rapides (Ω˙ = −kΩ3) ainsi que les pulsars présentant de forts champs
magnétiques (Ω˙∝B2) décélèrent plus rapidement. Il est également intéressant de noter que grâce
à ce modèle simple, des mesures de P et P˙ permettent l’évaluation directe de B. Ces pulsars pour
lesquels la principale source d’énergie est la rotation elle-même sont qualifiés de rotation-powered. A
ce jour, environ 1800 de ces pulsars ont été détectés dans le domaine radio et sont répertoriés dans le
catalogue ATNF 9 (Manchester et al. 2005). Nous décrirons plus loin un second type de pulsars, dont
la principale source d’énergie se trouve dans l’accrétion de matière (accretion-powered, voir chapitre
I.3.2).
7. Equation 9.35 de Jackson (1998) considérée dans la zone proche soit r <<λ⇔ kr << 1, avec r la distance à laquelle
est calculée le champ, λ la longueur d’onde du rayonnement émis et k le nombre d’onde
8. Considérer une expansion de ~J(~x′, t′) dans l’équation 9.13 puis utiliser l’analogie décrite au chapitre 9.3
9. http ://www.atnf.csiro.au/research/pulsar/psrcat/expert.html
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Il convient de noter que des approches alternatives des propriétés magnétiques des pulsars
existent. Ainsi, il est possible d’établir des expressions de E˙ différentes de celle présentée plus haut
(équation I.8) dans le cas d’un dipôle magnétique en rotation. Par exemple, la résolution des équations
de la magnétohydrodynamique sous l’hypothèse d’un plasma libre aboutit à (Spitkovsky 2006) :
E˙ = k1~µ
2Ω4
c3
(1+k2 sin2α) (I.10)
avec k1 = 1±0.05 et k2 = 1±0.1. Cette expression diffère notamment de l’équation I.8 par la dépendance
en (1+k2 sin2α), au lieu de (sin2α). Elle semble donc décrire le comportement des pulsars de façon
plus réaliste, spécialement lorsque α est petit, régime dans lequel le E˙ de l’équation I.8 tend vers
0. Cependant, la méconnaissance de l’inclinaison magnétique des pulsars ne permet actuellement
pas d’utiliser une telle expression. Notons que l’étude de l’indice de freinage à la section I.2.3.3 nous
amènera à considérer une troisième expression de E˙.
I.2.3.2 Champ magnétique à la surface et au cylindre de lumière
En examinant l’équation I.5, on remarque que si le module du champ magnétique est effectivement
maximum aux pôles magnétiques (équation I.6), il prend sa valeur minimum dans la direction de
l’équateur magnétique, i.e. pour ~m ·~n= 0 :
Beq = m0r3 (I.11)
On peut se servir de cette propriété pour déterminer des limites inférieures sur les valeurs du champ
magnétique à la surface de l’étoile à neutrons, ainsi qu’au cylindre de lumière défini précédemment
(section I.2.2). La norme du moment magnétique est (équations I.6 et I.9) :
m0 =
√
− 3Ic
3
2sin2α
Ω˙
Ω3
(I.12)
et le champ magnétique minimum (à l’équateur) estimé à la surface de l’étoile à neutrons est donc :
Beqsurf =
1
R3
√
− 3Ic
3
2sin2α
Ω˙
Ω3
= 1
R3
√
3Ic3
8pi2 sin2α
PP˙ (I.13)
On définit le champ caractéristique d’un pulsar à partir de l’équation précédente en utilisant les
valeurs canonique de I (1045 g.cm2) et R (10 km) et en considérant le cas du rotateur orthogonal
(α= 90◦) 10 :
BS ≈ 3.2×1019
√
PP˙ G (I.14)
Dans les mêmes conditions et sachant que le champ décroît en 1/r3, on peut estimer le champ
magnétique au cylindre de lumière :
BLC ≈ 2.9×108P˙1/2P−5/2 G (I.15)
10. on trouve parfois dans la littérature la valeur double à celle présentée ici, qui correspond simplement au champ
estimé au pôle. Dans ce cas, on a Bpmsurf = 2×B
eq
surf et BS ≈ 6.4×1019
√
PP˙ G
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I.2.3.3 Indice de freinage et âge caractéristique
Afin de tenir compte des différents sources de perte d’énergie, on peut généraliser l’équation I.9
en supposant que la vitesse de rotation du pulsar évolue dans le temps selon une loi de puissance
d’indice inconnu (Lyne & Graham-Smith 2006) :
Ω˙=−kΩn (I.16)
avec k une constante et n un indice de freinage. L’équation I.16 peut s’intégrer entre un instant initial
ti pris à la naissance du pulsar et l’instant de l’observation t0 (Ω(ti)=Ωi et Ω(t0)=Ω0, n 6= 1) :∫ t0
ti=0
dt=−k−1
∫ Ω0
Ωi
Ω−ndΩ (I.17)
En utilisant le fait que k=−Ω˙0/Ωn0 , il vient :
t0 =− Ω0
(n−1)Ω˙0
(
1− Ω
n−1
0
Ωn−1i
)
(I.18)
En supposant maintenant que le pulsar est suffisamment âgé pour que Ωi >>Ω0, on peut déterminer
une approximation de l’âge du pulsar :
τ≈− 1
n−1
Ω
Ω˙
= 1
n−1
P
P˙
(I.19)
Dans le cas décrit précédemment du dipôle magnétique en rotation (n= 3, équation I.9), l’équation
I.19 permet de définir l’âge caractéristique du pulsar :
τ= P
2P˙
(I.20)
Sachant que la supernova que l’on associe aujourd’hui à la nébuleuse du Crabe et qui a, selon toute
vraisemblance, donné naissance au pulsar du même nom a été observée à l’oeil nu par des astronomes
en 1054, on peut penser que l’âge réel du pulsar du Crabe est d’environ 950 ans. Ainsi, la valeur
numérique obtenue grâce à l’équation précédente (τ≈ 1260 ans) surestime d’environ 25 % l’âge réel
du pulsar. Il apparaît donc que le calcul précis de l’âge caractéristique nécessite la prise en compte
d’autres pertes en énergie, ou encore la connaissance plus précise de la période rotationnelle à la
naissance du pulsar (voir notamment Kaspi et al. 2001).
Les différentes grandeurs caractéristiques que nous venons de décrire reposant sur plusieurs
approximations, il est intéressant de les confronter à des valeurs mesurées. Par exemple, l’indice de
freinage défini dans l’équation I.16 est, par convention, donné par n=ΩΩ¨Ω˙−2. Nous verrons par la
suite que, grâce à la chronométrie des pulsars en radio, la mesure de la fréquence de rotation ainsi que
de ses dérivées est possible, même si il est rare de pouvoir mesurer précisément les ordres supérieurs
à 1. Ces indices de freinage n’ont pu, jusqu’à présent, être déterminés que dans le cas de six pulsars
jeunes (Livingstone et al. 2006). Le tableau I.1 présente les différentes valeurs obtenues grâce à la
chronométrie en radio.
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Pulsar τ (ans) n
PSR J1849−0258 723 2.65 ± 0.01
PSR B0531+21 (Crabe) 1260 2.51 ± 0.01
PSR B1509−58 1550 2.839 ± 0.003
PSR J1119−6127 1610 2.91 ± 0.05
PSR B0540−69 1670 2.140 ± 0.009
PSR B0833−45 (Vela) 11300 1.4 ± 0.2
Tableau I.1 – Indices de freinage (n) pour six pulsars jeunes (Livingstone et al. 2006). La colonne centrale donne
l’âge caractéristique déterminé selon l’équation I.20.
On remarque que tous ces indices sont inférieurs à la valeur n = 3 correspondant au modèle
simple du dipôle magnétique en rotation (équation I.9). Plusieurs mécanismes impliquant des pertes
d’énergie additionnelles, et influant par là-même sur l’indice de freinage ont été proposés. Citons
par exemple les vents de particules relativistes autour des pulsars (Michel & Tucker 1969), la prise
en compte de structures plus complexes du champ magnétique (Melatos 1997), l’émission d’ondes
gravitationnelles par les étoiles à neutrons déformées par la rotation (Palomba 2000) ou encore
et plus récemment, l’interaction du champ magnétique avec le vide quantique, phénomène appelé
friction quantique du vide (Dupays et al. 2008). Dans ce dernier cas, les auteurs utilisent le caractère
quantique du vide qui permet de considérer ce dernier comme un milieu standard, avec une densité
d’énergie et des propriétés électromagnétiques. L’interaction du moment magnétique en rotation et du
vide quantique se manifeste par l’apparition d’une force de friction. La dissipation d’énergie associée
à la friction quantique s’écrit :
E˙qv ≈ κ
(
1
40pi
)
sin2α
B2c c
R4Ω2B4surf (I.21)
avec κ= e2/(ħc)≈ 1/137 la constante de structure fine, Bc =m2e c3/(eħ)≈ 4.4×1013 G le champ critique 11
de l’Electrodynamique Quantique (QED), me la masse de l’électron et e la charge élémentaire. En
ajoutant la contribution de la friction quantique à la variation de la vitesse de rotation dans l’équation
I.16, soit Ω˙ = −kradΩ3 − kqvΩ, avec krad = E˙rad/4pi2IΩ4 et kqv = E˙qv/4pi2IΩ2, l’indice de freinage
magnétique devient :
n= 3− 2
1+
(
E˙rad
E˙qv
) (I.22)
et donne donc des valeurs systématiquement inférieures à 3, telles que celles présentées dans le
tableau I.1. En utilisant le fait que E˙rad = 23c3Ω4R6 sin2αB2surf (dérivé de l’équation I.8), on obtient :
n= 3−2
[
1+
(
80pi
3κ
)
B2cR
2
c2B2surf
Ω2
]−1
(I.23)
Il est intéressant de remarquer que l’expression précédente permet d’évaluer le champ magnétique de
11. Des électrons soumis à un champ magnétique occupent des niveaux d’énergie quantifiés (niveaux de Landau) distants
de ħωc avec ωc = eB/me c la fréquence cyclotron. Par définition, le champ critique est tel que la distance en énergie entre les
orbitales cyclotroniques est égale à l’énergie de masse de l’électron (ħωc =me c2)
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surface sans avoir à faire d’hypothèse sur la géométrie du pulsar. Néanmoins, les effets de la friction
quantique devenant importants dans le cas de champs magnétiques élevés ce qui, comme nous le
verrons plus loin, n’est pas le cas des pulsars millisecondes, nous nous limiterons à l’approximation
d’un champ dipolaire dans la suite de ce manuscrit.
I.2.3.4 Ralentissement du pulsar
La dernière grandeur caractéristique à laquelle nous allons nous intéresser est la variation de la
période de rotation du pulsar. Nous avons vu au paragraphe I.2.2 que ce dernier peut être vu comme
une source émettant un signal de période P0. Pour un pulsar se déplaçant à une vitesse~v dans une
repère (x, y, z) et dont la position est repérée par~x(t), un observateur se trouvant à l’origine du repère
observera le signal provenant du pulsar se propager à une vitesse c pour lequel la période est modifiée
par l’effet Doppler :
P(t)= P0
(
1+~x(t) ·~v|~x(t)|c
)
(I.24)
En notant |~x| = d la distance au pulsar, a l’accélération et en repérant les quantités mesurées dans les
directions orthogonale et parallèle à~x par ⊥ et  respectivement, la variation de la période du signal
au cours du temps s’écrit :
P˙S = P0
(
v2
dc
+ a
c
− v
dc
)
(I.25)
Si le pulsar suit un mouvement rectiligne uniforme avec une vitesse v<< c, l’utilisation de v2 = v2⊥+v2
permet d’obtenir :
P˙S =
v2⊥
dc
×P (I.26)
Cette modification du ralentissement observé dûe au mouvement propre du pulsar porte le nom d’effet
Shklovskii (Shklovskii 1970). Si l’on veut maintenant calculer le ralentissement intrinsèque P˙i du
pulsar à partir du ralentissement mesuré P˙obs, on doit utiliser le fait que P˙obs = P˙i+ P˙S.
Notons de plus que le mouvement propre du pulsar sur la sphère céleste sera détectable si il est
suffisamment important, et si la distance est suffisamment faible. Pour un pulsar d’ascension droite α
et de déclinaison δ, le mouvement propre transverse (angulaire) est donné par µ⊥ =
√
µ2α+µ2δ avec
µα = α˙cosδ et µδ = δ˙, et la vitesse transverse est v⊥ =µ⊥×d. Dans ces conditions, le ralentissement
dû à l’effet Shklovskii est donné par :
P˙S =
µ2⊥d
c
×P ≈ 2.43×10−21
(
µ⊥
mas.yr−1
)2 ( d
kpc
)(
P
s
)
(I.27)
Cet effet peut avoir des conséquences non-négligeables dans le cas de pulsars avec un faible taux de
ralentissement, tels que les pulsars milliseconde. Plus particulièrement, l’équation I.3 montre que la
diminution d’énergie rotationnelle est directement proportionnelle à P˙i, et en prenant l’exemple de
PSR J2129-3358 (P = 4.9 ms, P˙ = 2.06×10−20, d ≈ 0.25 kpc et µ⊥ ≈ 51.1 mas.yr−1), on obtient un écart
entre les valeurs observées et les valeurs intrinsèques d’environ 40 % pour P˙ et donc pour la variation
d’énergie cinétique.
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I.3 Les pulsars milliseconde (MSPs)
I.3.1 Une population spécifique
Nous avons jusqu’à présent décrit le comportement de pulsars "normaux" dont la période de
rotation augmente au cours du temps, partant de valeurs typiques de l’ordre de quelques dizaines
de millisecondes juste après leur naissance dans une supernova pour atteindre la seconde à mesure
qu’ils évoluent (Lyne & Graham-Smith 2006). Afin de mettre en évidence les diverses populations,
nous avons représenté les ∼ 1800 pulsars radio recensés à ce jour dans le catalogue ATNF (possédant
des valeurs de P˙ > 0) dans un diagramme donnant la dérivée temporelle de la période en fonction de
la période de rotation (figure I.3).
Le diagramme P− P˙ (Taylor & Manchester 1977) montre qu’il existe une population largement
majoritaire (∼ 90 %) d’objets possédant des périodes allant de quelques dizaines de millisecondes à
quelques secondes, et dont les valeurs de champ magnétique de surface sont typiquement comprises
entre 1011 et 1013 G. Notons de plus que, pour cette population de pulsars normaux, les valeurs de P˙
s’échelonnent d’environ 10−17 à 10−13 s.s−1. On remarque que les pulsars jeunes situés en haut du
diagramme sont souvent associés à des restes de supernovae et que, alors qu’ils perdent de l’énergie
et ralentissent, ces objets pourraient se déplacer vers la partie inférieure droite du diagramme. Après
quelques dizaines de millions d’années d’existence, ils rejoignent la zone bleue délimitée par la death
line. Cette ligne représente la limite pour laquelle la différence de potentiel à l’origine de l’accélération
des particules chargées n’est plus suffisante pour que des photons émis par diffusion compton inverse
(ICS) puissent créer des paires secondaires. Sans cette création de paires e+/e−, les modèles prédisent
que la production d’un rayonnement en radio est impossible (Harding et al. 2002; Chen & Ruderman
1993). Cette limite est cependant relativement arbitraire, puisqu’elle dépend fortement de plusieurs
grandeurs peu connues telles que la structure du champ magnétique ou encore l’équation d’état de la
matière composant l’étoile à neutrons.
Une seconde population de pulsars regroupés dans la partie inférieure gauche du diagramme
se démarque : les pulsars milliseconde (MSPs). Ils sont caractérisés par une période de rotation
extrêmement faible (P . 30 ms) et stable (P˙ . 10−17 s.s−1). De plus, ces pulsars sont âgés (τ∼ 109 ans)
et possèdent des champs magnétiques de surface relativement faibles (BS ∼ 109 G) par rapport aux
pulsars normaux malgré leur vitesse de rotation supérieure. Le pulsar ayant la période de rotation
la plus faible connue à ce jour est PSR J1748−2446ad, pulsar de l’amas globulaire Terzan 5, avec
une période de 1.4 ms (Hessels et al. 2006). Notons qu’environ la moitié des MSPs connus font partie
d’amas globulaires et que la majeure partie se trouve impliquée dans des systèmes binaires (∼ 80
%) (Lorimer 2008). Même si ces observations peuvent être reliées aux phénomènes que l’on pense
être à l’origine de l’accélération des MSPs (voir section I.3.2 pour une discution sur les systèmes
binaires), nous verrons au cours de la section I.3.3 que ces chiffres sont sujets à d’importants biais
observationnels.
Enfin, un troisième type de pulsars appelés magnétars peuple la partie supérieure droite du
diagramme (Duncan & Thompson 1996). Ils tirent leur nom de leur champ magnétique de surface
extrêmement intense, pouvant prendre des valeurs supérieures au champ critique QED tel que défini
au paragraphe I.2.3.3. Ces pulsars jeunes, possédant des périodes de rotation de 6 à 12 s, pourraient
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Figure I.3 – Diagramme P− P˙ pour les pulsars du catalogue ATNF, possédant des valeurs de P˙ > 0. Les valeurs
de P˙ ont été corrigées de l’effet Shklovskii, lorsque la vitesse et la distance du pulsar sont connues. Les pulsars
possédant une période inférieure à 30 ms sont en rouge. Les pulsars impliqués dans des systèmes binaires sont les
points entourés d’un cercle bleu, les triangles montrent les pulsars associés à un reste de supernova, les croix sont des
pulsars se trouvant dans des amas globulaires alors que les étoiles indiquent des pulsars extra-galactiques (détectés
dans les Nuages de Magellan). Les lignes d’âge constant (déterminées grâce à l’équation I.20) sont en pointillés,
les tirets sont les lignes de champ magnétique BS constant (equation I.14) alors que celles de E˙ constant sont en
tirets-pointillés (equation I.3). La zone bleue en est limitée par la death line, ligne en-dessous de laquelle les modèles
prévoient l’extinction de l’émission radio (Harding et al. 2002).
être à l’origine de l’émission irrégulière de rayonnement γ mou (soft γ-ray repeaters, SGRs) (Hurley
2000) et d’une émission dans les X mous "anormalement" élevée (anomalous X-ray pulsars, AXPs)
(Mereghetti 1999). Notons tout de même que, dans l’hypothèse de la friction quantique du vide décrite
précédemment, ces objets possèderaient des champs magnétiques inférieurs à Bc. Il a été proposé par
Baring & Harding (1998) que dans le cas de champs magnétiques de l’ordre de Bc, le mécanisme de
photon splitting qui a pour effet de produire deux photons de plus basse énergie à partir d’un photon
de haute énergie deviendrait non-négligeable, et qu’il pourrait avoir pour conséquence l’extinction
de ces pulsars dans le domaine γ ainsi que dans le domaine radio. La détection de magnétars en γ
apporterait de ce fait une preuve de l’importance de la friction quantique du vide (Dupays et al. 2010;
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Abdo et al. 2010b).
I.3.2 Accélération et binaires X
La description du diagramme P− P˙ nous a permis de mettre en évidence les diverses populations
de pulsars connues à ce jour. Nous allons maintenant nous interroger sur la façon dont des pulsars
qui naissent avec une période de rotation de l’ordre de la seconde et qui ralentissent au cours de leur
existence, peuvent atteindre des périodes de l’ordre de la milliseconde après plusieurs centaines de
millions d’années.
La réponse communément admise à cette question repose sur le concept d’étoiles binaires. Consi-
dérons un système de deux étoiles de masses différentes liées par la gravité. Selon le scénario décrit
en I.2.1, l’étoile la plus massive va évoluer plus rapidement (τ∝M−2 avec τ la durée de vie de l’étoile
et M sa masse, Burbidge et al. 1957; Hirschi et al. 2004) et, si sa masse le permet, explosera au cours
d’une supernova pour former une étoile à neutrons. Dans la plupart des cas, l’étoile secondaire se
trouvera alors éjectée de son orbite, ce qui explique que, relativement aux pulsars milliseconde connus,
peu de pulsars normaux sont impliqués dans des systèmes binaires (Lorimer 2008). Dans le cas
contraire, le système binaire résultant se trouve composé de l’objet compact et de l’étoile compagnon.
Une étoile compagnon suffisamment massive devrait devenir géante et la matière composant ses
couches externes devrait progressivement remplir son lobe de Roche 12 (Paczyn´ski 1971). Lorsque la
matière atteint les limites du lobe de Roche, elle se déverse dans la zone où le potentiel créé par l’étoile
à neutron domine en passant par le point de Lagrange L1. La rotation globale du système autour de
son centre de gravité et les forces de marée engendrées obligent la matière déversée à s’organiser pour
former un disque d’accrétion autour de l’objet compact, comme représenté sur la figure I.4.
Il a été proposé par Shakura & Sunyaev (1973) que la matière du disque d’accrétion soumise à
d’importantes forces de frottement devrait perdre une partie de son moment cinétique et finir par
tomber sur la surface de l’étoile à neutrons, lui cédant ainsi son reste d’énergie rotationnelle (Alpar
et al. 1982). Ce scénario de "réaccélération" des étoiles à neutrons est à l’origine de l’expression
pulsars recyclés associée notamment aux pulsars milliseconde. Il a récemment été appuyé par la
découverte d’un pulsar milliseconde pour lequel des observations en optique ont indiqué qu’il était
entouré par un disque d’accrétion au cours des dernières décennies, mais que ce disque a aujourd’hui
disparu (Archibald et al. 2009). Avant cette découverte, l’observation d’une binaire X avait permis
de mettre en évidence la présence de pulsations ayant une période de 2.5 ms associées à un pulsar
milliseconde (Wijnands & van der Klis 1998). L’accrétion de matière étant une source supplémentaire
d’énergie rotationnelle pour l’étoile à neutrons, on parle dans ce cas de pulsars alimentés par accrétion,
ou accretion powered pulsars comme mentionné au paragraphe I.2.3.1. De plus, ce phénomène
d’accélération a été à l’origine de plusieurs théories expliquant l’évolution du champ magnétique des
étoiles à neutrons réaccélérées. Par exemple, Romani (1990) propose que le champ magnétique soit
"enterré" au cours de la phase d’accrétion ce qui devrait induire une augmentation de la masse de
l’objet accrétant, idée reprise plus tard par Payne & Melatos (2007). Parallèlement, Ruderman (1991a)
s’appuie sur des considérations sur l’intérieur des étoiles à neutrons pour montrer que l’intensité du
12. Du nom de l’astronome Edouard Roche, c’est la surface équipotentielle du système binaire, qui tient compte de la
force de gravitation et de la force centrifuge
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Figure I.4 – Représentation d’un système binaire formé d’un objet compact et d’une étoile compagnon (vue de
dessus). Après avoir rempli le lobe de Roche du compagnon (en tirets), la matière se déverse par le point de Lagrange
pour former un disque d’accrétion autour de l’étoile à neutrons.
champ devrait diminuer d’un facteur
√
P1/P0 avec P0 et P1 les périodes de rotation respectivement
avant et après l’accélération.
Au cours de la phase d’accrétion, les forces de friction engendrent une augmentation de la
température de la matière dans le disque, rendant ce dernier théoriquement observable grâce à
l’émission de rayons X d’origine thermique. De tels systèmes sont de ce fait appelés binaires X.
On distingue deux types de binaires X suivant la masse du compagnon : les binaires X de masse
élevée (HMXBs pour High Mass X-ray Binaries, avec un compagnon de masse M & 3 M¯) et les
binaires X de faible masse (LMXBs pour Low Mass X-ray Binaries, avec un compagnon de masse
M . 1 M¯) (Schatz & Rehm 2006; Bhattacharyya 2010). Dans le premier cas, la masse de l’étoile
compagnon est suffisamment élevée pour que son existence se termine par une supernova engendrant
la formation d’un seconde étoile à neutrons, et interrompant subitement la phase d’accrétion. Le
système résultant, si il survit à l’explosion, est composé d’un pulsar modérément recyclé et d’un pulsar
jeune (Li 2002; Kramer & Stairs 2008). Neuf de ces pulsars doubles sont connus à ce jour, la découverte
du premier (B1913+16) ayant été rapportée par Hulse & Taylor (1975). Pour ce qui est des LMXBs, la
phase d’accrétion ne sera pas interrompue par une supernova et pourra se poursuivre pendant plus
longtemps (∼ 109 ans contre ∼ 107 ans pour les HMXBs, Verbunt 1993). L’étoile à neutrons devrait
ainsi pouvoir atteindre des périodes de l’ordre de la milliseconde, alors que l’étoile compagnon termine
son existence sous forme de naine blanche. On connaît à l’heure actuelle vingt systèmes de type
étoile à neutrons - naine blanche, pour lesquels le compagnon a été identifié grâce à des observations
optiques (van Kerkwijk et al. 2005).
Néanmoins, les observations radio ont montré l’existence de plusieurs pulsars isolés dont les
paramètres de rotation suggèrent une précédente phase d’accrétion. On explique généralement cette
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situation par la séparation des deux étoiles d’un système binaire après interaction de ce dernier avec
d’autres étoiles dans des milieux fortement peuplés tels que les amas globulaires (voir paragraphe
I.3.3) (Sigurdsson & Phinney 1995), ou encore par "l’évaporation" du compagnon par le vent intense
de particules relativistes généré par l’étoile à neutrons (Levinson & Eichler 1991).
I.3.3 Nombre et répartition dans la galaxie
Afin de mieux comprendre l’origine et l’évolution des pulsars, il est intéressant d’étudier la
répartition des diverses populations dans la galaxie. Pour ce faire, nous avons représenté les pulsars
du catalogue ATNF sur une carte du ciel (figure I.5).
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Figure I.5 – Carte du ciel projetée selon la transformation de Aïtoff donnant les positions des pulsars du catalogue
ATNF en coordonnées galactiques. Les codes de couleurs et symboles sont les mêmes que ceux de la figure I.3.
La figure I.5 montre une nette concentration de la population des pulsars normaux dans le plan
galactique. En effet, la plupart des pulsars étant relativement jeunes, ils sont généralement détectés
dans un environnement assez proche de leurs progéniteurs, à savoir les étoiles massives qui sont
elles-mêmes concentrées dans le plan galactique. Cependant, il est très important de signaler que ces
considérations ont eu pour conséquence que les relevés de pulsars en radio se sont principalement
concentrés sur le plan galactique. Il convient d’ajouter que la sensibilité limitée des instruments
d’observations, qui implique de détecter en priorité les objets relativement proches du système solaire,
se manifeste par un regroupement artificiel des pulsars observés autour de notre Soleil contraire à
d’autres distributions stellaires qui montrent une répartition radiale autour du centre galactique
(Lorimer 2008). Ces différents effets résultent en d’importants biais observationnels qu’il convient de
garder à l’esprit lors de l’interprétation de telles cartes du ciel.
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Les pulsars milliseconde étant généralement moins lumineux que les pulsars normaux en radio,
ils sont détectés à des distances plus faibles (. 3 kpc pour les MSPs hors amas globulaires). Ceci
implique des détections à de plus hautes latitudes que les pulsars normaux par effet de géométrie,
comme montré par la figure I.5 (Kramer et al. 1998). S’ajoute à cela le fait que les MSPs sont plus
âgés que les pulsars normaux, ce qui devrait leur laisser plus de temps pour "migrer" hors du plan
galactique (voir notamment Cordes & Chernoff 1997, pour les phénomènes à l’origine du mouvement
propre des pulsars, comme par exemple le birth kick après l’explosion asymétrique d’étoiles massives).
On trouve également des pulsars milliseconde dans les amas globulaires qui sont des amas sphériques
de quelques centaines de milliers d’étoiles localisés dans le halo galactique (voir paragraphe V.1
Manchester et al. 1991; Bogdanov et al. 2011). Dans ces amas denses d’étoiles âgées, la probabilité de
rencontre et d’association de deux ou plusieurs étoiles dans des systèmes multiples est plus élevée
que dans le champ galactique, ce qui favorise la formation de LMXBs et par là-même de pulsars
milliseconde (Ivanova et al. 2008a). Cependant, comme pour les pulsars normaux, il convient de
mettre en évidence le biais observationnel introduit notamment par le fait que les recherches se sont
concentrées sur ces amas puisqu’ils sont soupçonnés abriter de nombreux pulsars milliseconde. De
manière générale, des biais importants résultent de la couverture et de la sensibilité très inégales des
recherches de nouveaux objets à différentes longueurs d’onde, selon la zone du ciel explorée ou le type
d’environnement étudié (comme par exemple les amas globulaires).
A ce jour, le catalogue ATNF compte 169 pulsars possédant une période de rotation inférieure à 30
ms. Parmi ceux-ci, 73 se trouvent dans le champ galactique et les 96 autres sont associés à des amas
globulaires. Un certain nombre de MSPs d’amas globulaires (quelques dizaines 13) ne sont cependant
pas encore recensés par le catalogue ATNF et le nombre total de MSPs connus s’éleverait à un peu
plus de 200. Plusieurs études de cette population de pulsars milliseconde du champ galactique ont été
menées, avec pour but principal de prédire le nombre réel de ces objets se trouvant dans la galaxie
(voir par exemple Story et al. 2007, et les référence données dans cet article). Ces études ont permis
de déterminer un taux de naissance de l’ordre de (3−6.5)×10−6 MSP.yr−1, ce qui, en considérant que
la galaxie est âgée de 13.2 milliards d’années, donnerait une population galactique de MSPs de l’ordre
de 40000 à 90000 (Guillemot 2009).
13. http ://www.naic.edu/ pfreire/GCpsr.html
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Si la description faite au paragraphe I.2.2 permet d’expliquer globalement le phénomène de pulsar,les mécanismes et zones d’accélération à l’origine de l’émission consistant en des faisceaux de
particules n’en restent pas moins mal connus. Malgré les nombreuses tentatives d’établissement d’une
théorie unifiée de l’émission radio des pulsars, le problème reste entier et chaque cas apparaît comme
particulier (voir Eilek et al. 2002, pour un état des connaissances, et les problèmes soulevés par les
différents modèles). De plus, les progrès technologiques permettant à l’heure actuelle d’observer les
pulsars à haute énergie, la question de l’origine de l’émission s’est maintenant étendue aux domaines
des rayons X et γ. Dans ce chapitre, nous décrivons les deux principaux modèles qui tentent de
rendre compte du rayonnement observé, ainsi que les processus physiques qu’ils mettent en jeu.
Nous mettrons également en évidence un certain nombre de caractéristiques propres à l’émission des
pulsars milliseconde.
II.1 Processus physiques
Les processus mis en jeu dans les magnétosphères de pulsars concernent la physique de particules
chargées plongées dans un champ magnétique intense. La description des modèles (paragraphe
II.2) montrera que des photons de haute énergie peuvent également être émis par diffusion de type
Compton inverse. Les éléments théoriques utilisés dans l’élaboration de cette section sont tirés du
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chapitre 14 de Jackson (1998) et des chapitres 6 et 7 de Rybicki & Lightman (1979). Les équations
sont données en unités CGS.
II.1.1 Rayonnement cyclotron / synchrotron (SR)
Le rayonnement cyclotron/synchrotron est émis par une particule chargée accélérée dans un
champ magnétique sous l’effet de la force de Lorentz. On peut démontrer qu’une particule chargée
en mouvement crée un champ électromagnétique qui dérive des potentiels de Liénard-Wiechert.
En supposant que l’observateur se trouve à une distance grande devant la longueur d’onde du
rayonnement, les composantes électrique et magnétique de ce champ s’écrivent :
~E(~x, t)= q
c
[
~n× [(~n−~β)× ~˙β]
(1−~β ·~n)3R
]
ret
(II.1)
~B(~x, t)= [~n×~E]ret (II.2)
avec q la charge de la particule considérée, ~n le vecteur unitaire tel que ~n=~x/|~x|,~x donnant la position
de l’observateur dans une repère cartésien, ~β=~v/c avec~v le vecteur vitesse et R la distance particule
– observateur. L’indice ret signale que les quantités sont estimées au temps retardé, qui correspond à
la durée nécessaire au signal pour parcourir la distance entre la particule émettrice et l’observateur.
En considérant le cas où la particule se déplace à une vitesse non-relativiste, soit β<< 1, le champ
électrique se réduit à :
~E(~x, t)= q
c
[
~n× [~n× ~˙β]
R
]
ret
(II.3)
Le flux en énergie associé au champ électromagnétique émis par la particule est donné par le vecteur
de Poynting ~S = (c/4pi)[~E×~B] et la puissance émise par unité d’angle solide est donc :
dP
dΩ
= q
2
4pic3
|~˙v|2 sin2Θ (II.4)
avec Θ l’angle formé par le vecteur accélération et la direction d’observation. En intégrant cette
équation sur l’angle solide, on obtient la puissance de Larmor P = (2q2)/(3c3)|~˙v|2. De façon générale,
on peut montrer que le mouvement d’une particule chargée non-relativiste plongée dans un champ
magnétique est circulaire. La particule tourne autour d’une ligne de champ à la fréquence de Lar-
mor donnée par νL = (qB)/(2pimc). Le rayonnement associé à ce mouvement s’appelle rayonnement
cyclotron. Sa distribution angulaire est donnée par l’équation II.4.
Considérons maintenant une particule relativiste (β∼ 1 et γ= (1−β2)−1/2 >> 1). Dans ce cas, les
expressions complètes des champs dérivés des potentiels de Liénard-Wiechert doivent être prises en
compte et la puissance émise par unité d’angle solide par une particule en mouvement circulaire dans
une repère de coordonnées sphériques (r,θ,φ) ayant pour origine la particule devient :
dP
dΩ
= q
2
4pic3
|~˙v|2
(1−βcosθ)3
[
1− sin
2θ cos2φ
γ2(1−βcosθ)2
]
(II.5)
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Il est intéressant de comparer cette expression à celle du cas non-relativiste (équation II.4). Les
termes supplémentaires qui apparaissent dans le cas relativiste résultent en une forte focalisation
du faisceau (voir figure II.1), et la fréquence de rotation de la particule autour d’une ligne de champ
magnétique devient νB = (qB)/(2piγmc). De plus, l’intégration de l’équation II.5 sur l’angle solide
donne P = (2q2γ4)/(3c3)|~˙v|2, soit γ4 fois la puissance de Larmor. Il est commun d’écrire cette puissance
en utilisant le Principe Fondamental de la Dynamique qui permet d’écrire |~˙v| = v˙⊥ = qv⊥Bγmc = qvBsinαγmc
(l’indice ⊥ représente les composantes perpendiculaires au champ magnétique et α est l’angle entre~v
et ~B) d’une part, et la section efficace de Thomson σT = 8pi3 e
4
m2c4 d’autre part. On obtient :
P = 2σT cβ2γ2UB sin2α (II.6)
avec UB =B2/8pi la densité d’énergie magnétique. En moyennant cette puissance sur tous les angles et
en considérant une distribution isotropique des vitesses, on obtient la puissance synchrotron moyenne :
Psync = 43σT cβ
2γ2UB (II.7)
Figure II.1 – Représentation de la puissance rayonnée par unité d’angle solide dans le cas non-relativiste (équation
II.4, cyclotron à gauche) et relativiste (II.5, synchrotron à droite), pour une particule se déplaçant à la vitesse ~β suivant
une trajectoire circulaire (tirets épais) et ayant pour accélération ~˙β. ~β est le vecteur vitesse, ~˙β le vecteur accélération et
θ donne la direction d’observation. L’échelle n’est pas respectée. Noter le beaming introduit par le caractère relativiste
du mouvement.
L’analyse de l’électrodynamique permet de montrer que le rayonnement émis par toute particule
relativiste accélérée est équivalent à celui émis par une particule en mouvement circulaire à vitesse
constante. Ce rayonnement est focalisé dans un cône de largeur angulaire 2γ−1 dans la direction de
la vitesse de la particule et est observé sous forme de courtes pulsations alors que le cône balaye
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la direction d’observation lors de la gyration. Dans le référentiel de la particule en rotation à la
fréquence νB, la durée d’une impulsion est donc ∆t= (piγνB sinα)−1. En transformant cette durée dans
le référentiel de l’observateur, celle-ci devient ∆tobs = (2piγ3νB sinα)−1. Le spectre observé est ainsi
centré sur la fréquence critique νc ∼ γ3νB sinα, et contient un grand nombre d’harmoniques dûes au
caractère fortement non-sinusoïdal de l’émission. L’expression de ce spectre est complexe et utilise
une fonction de Bessel modifiée pour laquelle une approximation est donnée par Erber (1966). Elle
peut être approximée par (Lyne & Graham-Smith 2006) :
Ssyncν (γ)≈ 2.3×10−22B
(
ν
νc
)1/3
exp
(
− ν
νc
)
erg.s−1.Hz−1 (II.8)
Ce spectre, dont le maximum se trouve à νmax ≈ 0.29νc (Ginzburg & Syrovatskii 1965) est représenté
figure II.2.
II.1.2 Rayonnement de courbure (CR)
Les fortes différences de potentiel mises en jeu dans les magnétosphères de pulsars accélèrent
les particules chargées qui sont contraintes de suivre les lignes de champ magnétique courbes à
des vitesses relativistes (voir paragraphe II.2.1). Le rayonnement associé à leur mouvement le long
de ces lignes courbes (accélération dans la direction perpendiculaire aux lignes de champ) s’appelle
rayonnement de courbure et possède des caractéristiques proches du rayonnement synchrotron (Venter
& De Jager 2010).
De la même façon que pour le synchrotron, le rayonnement émis à un angle quelconque par une
particule chargée suivant une trajectoire de rayon de courbure ρc est centré sur une fréquence critique
donnée par :
νc = 3c4piρc
γ3 (II.9)
La variation en fréquence du spectre de puissance est similaire à celle du spectre du rayonnement
synchrotron. Cependant, au contraire du spectre synchrotron qui dépend directement de l’intensité
du champ magnétique (équation II.8), le spectre du rayonnement de courbure dépend simplement
du rayon de courbure de la trajectoire de la particule (qui est celui de la ligne de champ magnétique
dans les magnétosphères de pulsars). A titre indicatif, nous donnons une approximation de ce spectre
établie par Venter & De Jager (2010) :
SCRν (γ)≈ 4.1×10−22ρ−2/3c ν1/3 exp
(
− ν
νc
)
erg.s−1.Hz−1 (II.10)
L’intégration de l’équation précédente permet de déduire la puissance moyenne émise par rayonnement
de courbure par une particule chargée (Blumenthal & Gould 1970) :
PCR =
2q2c
3ρ2c
γ4 (II.11)
Les descriptions faites des rayonnements synchrotron et de courbure ne concernent qu’une seule
particule mono-énergétique. Afin d’adapter les calculs au cas réel, on se doit de considérer un ensemble
de particules chargées réparties selon une fonction de distribution. Considérons le cas où les énergies
30
II.1 Processus physiques
des particules sont distribuées selon une loi de puissance d’indice s, soit f (γ)∝ γ−s. Le spectre total
émis par la population est la somme de tous les spectres émis par chaque particule, et est donné par
Stot(ν)= ∫ f (γ)Sν(γ)dγ. Ginzburg & Syrovatskii (1965) ont montré que dans ce cas, le spectre émis
par rayonnement synchrotron suit également une loi de puissance Stot(ν)∝ ν−α avec α = 12 (s−1).
Dans le cas du rayonnement de courbure, on aurait α= 13 (s−1) (Lyne & Graham-Smith 2006). Il est
intéressant de remarquer que le spectre total étant la somme d’une multitude de spectres individuels,
le premier devrait posséder certaines caractéristiques propres à ces derniers. Notamment, si par un
mécanisme quelconque l’énergie des particules chargées est bornée par une certaine valeur maximum,
le spectre total devrait être coupé de façon similaire à celui émis par les particules d’énergie maximale,
à savoir avec une coupure exponentielle dans le cas des rayonnements CR et SR.
II.1.3 Diffusion Compton inverse (ICS)
C’est la diffusion de photons par des électrons de haute énergie lors de laquelle les seconds cèdent
une partie de leur énergie aux premiers. L’interaction a notamment été décrite par Blumenthal
& Gould (1970). Afin de quantifier le gain en énergie des photons, considérons un rayonnement
incident monochromatique de fréquence ν0 dont la direction forme un angle θ avec la ligne de
visée. Dans le référentiel inertiel de l’électron d’énergie γ en mouvement à la vitesse β dans la
direction de la ligne de visée, la fréquence ν0 est modifiée par effet Doppler relativiste et devient
ν′0 = γν0(1−βcosθ)≈ γν0(1+β) si θ ≈pi (cas d’un choc frontal). Toujours dans le même référentiel, on
considère que l’énergie des photons incidents est largement inférieure à l’énergie de masse de l’électron,
ce qui permet de faire l’approximation que l’interaction est une simple diffusion élastique de Thomson.
De ce fait, le rayonnement produit est de même fréquence que le rayonnement incident, soit ν′0 = ν′.
Enfin, on peut estimer cette fréquence dans le référentiel fixe de l’observateur en appliquant une
seconde fois l’effet Doppler. Notons que le choc frontal va provoquer la "rétro-diffusion" des photons
qui seront ainsi diffusés selon un angle θ′ ≈ 0. En repassant dans le référentiel de l’observateur,
on a donc ν = γν′(1+βcosθ′) ≈ γ2ν0(1+β)2. Dans le cas ultra-relativiste où β ≈ 1, la fréquence du
rayonnement diffusé est donc νmax = 4γ2ν0. Bien sûr, ayant considéré le cas d’un choc frontal, cette
dernière équation donne la fréquence maximale observable dans le référentiel de l’observateur. Les
cas θ 6= 0 produiront des photons d’énergies moindres.
La puissance émise par ICS peut être calculée en considérant que la radiation incidente accélère
l’électron et que celui-ci va émettre un rayonnement consécutivement à cette accélération. Selon le
modèle de Blumenthal & Gould (1970), l’expression de cette puissance pour une distribution isotrope
de photons diffusés par une distribution isotrope d’électrons est :
PICS =
4
3
σT cβ2γ2Urad (II.12)
avec Urad la densité d’énergie du rayonnement incident. On note que cette expression diffère de la
puissance générée par synchrotron seulement au travers de la densité en énergie (équation II.7).
Notons également que ce calcule repose sur l’hypothèse hν′ <<mec2. Si l’énergie des photons incidents
n’était pas négligeable devant l’énergie de masse de l’électron (ce qui est souvent le cas pour les
pulsars), il faudrait prendre en compte une section efficace de Thomson modifiée d’effets quantiques
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donnée par la formule de Klein-Nishina (Heitler 1954).
La dérivation de l’expression du spectre émis diffusion Compton inverse est relativement complexe
(voir Blumenthal & Gould 1970, pour le calcul détaillé). Elle nécessite d’abord de transformer la
distribution de photons incidents de fréquence ν0 dans le repère en mouvement de l’électron d’énergie
γ, puis la distribution de photons diffusés à la fréquence ν dans le repère fixe de l’observateur. On
obtient ainsi :
SICSν (γ,ν0)=
3σT c
16
n(ν0)dν0
γ4ν20
hν
[
2ν ln
(
ν
4γ2ν0
)
+ν+4γ2ν0− ν
2
2γ2ν0
]
erg.s−1.Hz−1 (II.13)
Nous avons représenté ce spectre figure II.2.
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Figure II.2 – Spectres normalisés dans les cas du rayonnement synchrotron (gauche, équation II.8) et de la diffusion
Compton inverse (droite, équation II.13). Le maximum du spectre synchrotron se trouve à νmax ≈ 0.29νc, alors que le
spectre ICS montre une coupure nette correspondant à la fréquence maximale atteignable par les photons diffusés
νmax = 4γ2ν0.
Enfin, en considérant une distribution d’électrons selon une loi de puissance f (γ)∝ γ−s, on obtient
pour le spectre total une forme similaire à celle du cas synchrotron, à savoir en Stot(ν)∝ ν−α avec
α= 12 (s−1).
II.2 Modèles d’émission
II.2.1 Modèles Polar Cap (PC) et Slot Gap (SG)
L’étoile à neutrons pouvant être considérée comme un conducteur parfait magnétisé en rotation,
un potentiel apparaît à sa surface par induction unipolaire (Deutsch 1955; Hraskó 2008). Ainsi, les
différences de potentiel créées, qui peuvent atteindre des valeurs de l’ordre de 1014−1015 V pour
les pulsars (Lyne & Graham-Smith 2006), sont à l’origine de forces électriques qui extraient des
particules chargées de la surface de l’étoile (Goldreich & Julian 1969). Nous avons vu au chapitre
I.2.2 que la zone de lignes de champ magnétique fermées est peuplée par la densité de Goldreich &
Julian (équation I.2). Les particules n’y sont soumises à aucune force et entrent en corotation avec la
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magnétosphère. Or, la description précédente des mécanismes de rayonnement (paragraphe II.1) a
permis de montrer que, pour produire un rayonnement, les particules chargées doivent être accélérées
et donc soumises à des forces. Les pulsars, qui ne peuvent pas être entourés de vide, doivent donc se
situer dans un régime intermédiaire entre une magnétosphère dans laquelle des particules chargées
peuvent être accélérées (nécessaire à l’apparition d’une rayonnement) et une magnétosphère peuplée
par la densité de Goldreich & Julian.
Dans le modèle de Goldreich & Julian (1969), l’accélération de particules chargées n’est possible
que le long des lignes de champ ouvertes. Les empreintes des dernières lignes de champ ouvertes
sur la surface de l’étoile à neutrons forment les limites de la calotte polaire (voir figure II.4). Si la
température de cette calotte polaire est suffisante, les charges s’échappent de la surface par émission
thermoïonique (Richardson 1924; Usov & Melrose 1995) et sont accélérées le long des lignes de champ
ouvertes. Cette situation définit l’accélérateur de type Space Charge Limited Flow (SCLF) (Arons
& Scharlemann 1979). Cependant, si la température de surface est inférieure à la température
thermoïonique (qui elle-même, augmente avec l’intensité du champ magnétique), aucune charge n’est
arrachée à l’étoile et la zone de lignes de champ ouvertes forme une cavité vide (Vacuum Gap) (Usov
& Melrose 1995). Cette situation pourrait concerner certains pulsars possédant de très forts champs
magnétiques (B& 1013 G) tels que les magnétars.
Dans le cas le plus commun des accélérateurs SCLF, la densité de charges à la surface de l’étoile
est ρ = ρGJ, ce qui, comme montré au paragraphe I.2.2, implique ~E ·~B = 0 ou encore E = 0 (l’indice 
identifie la composante parallèle au champ magnétique). A mesure que l’altitude augmente, la densité
de charges le long des lignes de champ diminue plus rapidement que ρGJ en raison de la courbure du
champ et de divers effets relativistes (Arons 1983). Cet écart à la densité de Goldreich & Julian se
traduit par l’apparition d’un champ électrique SCLF dont l’expression est donnée par l’équation de
Maxwell-Gauss (~∇·~E = (ρ−ρGJ)/²0), et dont l’intensité augmente avec l’altitude (Harding 2007a).
Dans ce modèle Polar Cap (Daugherty & Harding 1996) (figure II.7), les particules chargées arrachées
à l’étoile (particules primaires) sont accélérées par cette composante E. Elles émettent des photons
de haute énergie par diffusion Compton inverse de photons X provenant de la surface lorsque leur
facteur de Lorentz est de l’ordre de γ ∼ 102−106 ou par rayonnement de courbure pour γ & 106
(Harding 2002).
L’intensité de E augmentant avec l’altitude, les particules chargées sont de plus en plus accélérées
et émettent des photons de plus en plus énergétiques, jusqu’à rayonner des photons γ. Des paires
e+/e− peuvent alors être produites dans le champ magnétique extrême par la réaction γ+B→ e++ e−
(Harding et al. 1997). Les électrons ainsi créés sont accélérés vers l’extérieur, et les positrons vers
l’étoile pour ~Ω · ~B > 0 (et réciproquement pour ~Ω · ~B < 0). L’altitude à laquelle les photons émis
sont suffisamment énergétiques pour produire des paires particule/antiparticule correspond au Pair
Formation Front (PFF) (Harding & Muslimov 1998). On distingue les PFFs ICS qui résultent de la
production de paires par des photons ICS, et les PFFs CR, impliquant des photons CR. Etant donné
que le facteur de Lorentz requis pour l’émission de photons CR est plus important que pour l’émission
de photons ICS, les PFFs CR se forment à des altitudes plus élevées que les PFFs ICS.
Nous avons représenté la zone du PFF sur la figure II.3 dans le cas ~Ω ·~B> 0. Les positrons des
paires créées par l’interaction des photons γ avec le champ magnétique décélèrent et changent de
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direction sur des distances faibles comparées à l’altitude du PFF (Arons 1981). A chaque fois que ce
phénomène se produit, un positron laisse un déficit de charge positive dans la zone de décélération.
A mesure que ces positrons sont créés, cette zone devient de plus en plus négative, jusqu’à ce que le
déficit de charge δρ = ρ−ρGJ à l’origine de l’apparition de E soit comblé. Ce déficit δρ étant petit
comparé à ρGJ (Harding 2007a), la longueur de la zone d’écrantage de la figure II.3 ne représente
qu’une faible fraction de l’altitude du PFF. Lorsque δρ = ρ−ρGJ, la composante parallèle du champ
électrique est écrantée, et les particules ne sont plus accélérées. Nous avons vu au paragraphe II.1.2
que l’énergie du pic d’émission pour le rayonnement de courbure augmente en γ3 (equation II.9).
L’énergie des photons CR augmente donc très rapidement avec le facteur de Lorentz des particules
chargées et la multiplicité (nombre de particules chargées secondaires créées par particule primaire)
est élevée (∼ 103, Hibschman & Arons 2001). Ceci implique que l’écart à la densité de Goldreich &
Julian est rapidement comblé et donc que E est écranté à une distance faible au-dessus d’un PFF
CR (Harding & Muslimov 2001). En revanche, la multiplicité est largement moins importante dans le
cas de photons ICS (∼ 10−3−10, Hibschman & Arons 2001), et l’écrantage intervient à une altitude
largement plus élevée, voire pas du tout dans le cas des PFFs ICS (Harding & Muslimov 2002).
Figure II.3 – Représentation du phénomène d’écrantage dans un accélérateur de type SCLF (~Ω · ~B > 0). Le flux
d’électrons primaires (provenant directement de l’étoile) est en bleu, alors que les électrons/positrons créés par
γ+B→ e++ e− sont en rouge/vert. Après leur création, les positrons sont accélérés vers l’étoile, créant ainsi un déficit
de charges positives dans la zone d’écrantage. Des ordres de grandeur pour les différentes altitudes sont donnés. Figure
adaptée de Harding (2007a).
En plus de varier avec l’altitude, l’intensité du champ électrique accélérateur varie avec la
colatitude au-dessus de la calotte polaire. Pour une altitude donnée, E est plus élevé au-dessus du
centre de la calotte (qui correspond au pôle magnétique) et le PFF se forme donc à des altitudes assez
faibles (proche de la surface de l’étoile). A mesure que l’on se rapproche du bord de la calotte polaire,
E diminue et l’altitude du PFF augmente (Arons 1983). La première ligne de champ fermée qui
forme la frontière de la calotte polaire est supposée parfaitement conductrice (E = 0). Le PFF est
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donc courbé au-dessus de la calotte polaire, et s’approche asymptotiquement de la première ligne de
champ fermée (voir figure II.4). Dans la zone délimitée par le PPF et la première ligne de champ
fermée, les particules chargées sont accélérées jusqu’à des alititudes élevées. Cette zone d’accélération
est appelée Slot Gap (voir figure II.7) (Arons 1983).
Figure II.4 – Schéma de la géométrie du Polar Cap. La calotte polaire est en bleu. Les zones en jaune représentent
les zones d’accélération des particules (E 6= 0). Le Slot Gap se trouve entre le PFF courbé et les dernières lignes de
champ ouvertes. Un faisceau d’émission à basse altitude est créé par les cascades électromagnétiques au dessus du
PFF. Un cône d’émission est également créé par des cascades à haute altitude. Figure adaptée de Muslimov & Harding
(2003).
Dans le Polar Cap, les paires créées à des altitudes de quelques rayons stellaires dans le champ
magnétique rayonnent des photons par synchrotron/cyclotron ou par ICS. Les photons produits
peuvent à leur tour créer des paires, qui émettent d’autres photons [...], ce qui aboutit à des cascades
électromagnétiques et à l’émission d’un rayonnement γ (Zhang & Harding 2000). Ce rayonnement est
confiné sur les bords d’un cône d’émission d’ouverture angulaire de quelques degrés et centré sur le
pôle magnétique (Dyks & Rudak 2002). Les profils d’émission correspondants montrent généralement
des structures avec deux pics relativement étroits (voir figure II.6).
Dans le Slot Gap, les particules chargées primaires produisent également des cascades, mais
continuent d’être accélérées à haute altitude où elles émettent par rayonnement de courbure, Compton
inverse et synchrotron. Un autre phénomène important pourrait être l’absorption résonnante de
photons radio par les particules chargées 1 qui émettraient ensuite par synchrotron (Petrova 2003).
La géométrie de l’émission quant à elle consiste en des pics généralement plus larges que dans le cas
du Polar Cap étant donné que les zones d’accélération et d’émission sont plus étendues (voir figure
II.6). De plus, elle est fortement influencée par plusieurs effets relativistes (différence de marche,
aberration, . . .) qui impliquent que des photons émis à différents endroits ou différents moments
peuvent potentiellement arriver au même instant à l’observateur. Le retard du champ magnétique
à haute altitude dû à la distortion des lignes de champ peut également avoir un impact sur la
1. La fréquence des photons est alors égale à la fréquence cyclotron dans le référentiel au repos de la particule chargée
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direction d’émission des photons, voire sur la géométrie des zones d’accélération. L’étalement ou le
regroupement en phase des photons détectés résultant de ces différents effets aboutit à des pics plus
ou moins fins que l’on nomme caustiques. Un modèle incluant ces effets et basé sur une géométrie
semblable à celle du Slot Gap a été développé par Dyks & Rudak (2003) : le modèle Two-Pole Caustic
(TPC).
Les distributions de photons γ émis par des cascades de particules dans le PC suivent des lois
de puissance d’indice de l’ordre de ∼ 1.5−2.0 qui présentent une coupure super-exponentielle dûe à
l’atténuation du rayonnement par production de paires dans le fort champ magnétique (γ+B→ e++e−,
Harding et al. 1997). Dans le SG en revanche, la coupure est reliée à la limitation de l’énergie des
particules émettrices et intervient lorsque l’énergie gagnée par accélération par les particules chargées
égale la perte en énergie dûe au rayonnement de photons (Harding et al. 2005). L’énergie de coupure
Ec correspond à l’énergie maximale de photons émis à une position donnée pouvant s’échapper de la
magnétosphère sans produire de paires (Harding 2002). Le flux de photons attendu peut s’écrire :
dN
dE
=N0 E−Γ exp
[
−
(
E
Ec
)b]
(II.14)
avec N0 la normalisation et b> 1 dans le cas du PC, alors que b= 1 dans le SG.
II.2.2 Modèle Outer Gap (OG)
En considérant l’expression de ρGJ (équation I.2), il apparaît que les zones où ~Ω ·~B> 0 doivent être
globalement négatives, alors qu’une densité de charge globalement positive doit peupler les zones où
~Ω ·~B< 0. La surface pour laquelle ~Ω ·~B= 0 ("null surface") doit représenter une zone vide de charges.
Dans les zones de lignes de champ ouvertes, des particules chargées sont accélérées par E 6= 0. Ces
particules peuvent être des électrons ou des positrons selon le signe local de E qui peut varier le
long d’une même ligne de champ. La situation est illustrée par la figure II.5.
Examinons les régions délimitées par la surface nulle, le cylindre de lumière et la première ligne
de champ fermée (en bleu sur la figure II.5). Selon la convention de la figure II.5, ces zones doivent
être chargées positivement et sont traversées par des lignes de champ ouvertes le long desquelles sont
accélérés des particules chargées. Cette situation a amené Cheng et al. (1986a) à proposer qu’à chaque
fois qu’un positron traverse l’une de ces zones, il laisse derrière lui un déficit de charge positive. La
répétition de ce phénomène crée une région présentant un déficit de charges positives qui agit comme
si elle était globalement négative. Au contact de la surface nulle, cette région globalement négative
va "pousser" vers l’étoile la région peuplée par un plasma de paires globalement négatif se trouvant
de l’autre côté de la surface nulle (du côté de l’étoile). Ceci va laisser dans cette dernière région une
zone vide de charges négatives qui, comme précédemment, va "pousser" la région positive (de l’autre
côté de la surface nulle) vers l’extérieur de la magnétosphère. Ainsi, une zone de vide de charges va
se développer autour de la surface nulle. Bien que ce phénomène implique l’existence potentielle de
quatre gaps, Cheng et al. (1986a) proposent que seuls les deux plus longs (zones bleues supérieure
droite et inférieure gauche sur la figure II.5) et de fait plus puissants subsistent en produisant
suffisamment de paires pour combler les deux plus courts (voir figure II.7). Cependant, l’un de ces
deux gaps pourrait en fait être comblé par des paires produites le long de lignes de champ magnétique
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Figure II.5 – Représentation de la magnétosphère autour d’un pulsar selon le modèle de Goldreich & Julian (1969).
La présence de zones de charges positives ou négatives est dûe aux différences de potentiel induites par le champ
magnétique en rotation. Ici, ~Ω ·~B> 0 et des particules chargées (flèches de couleur) sont accélérées le long des lignes de
champ ouvertes qui ne croisent pas la surface nulle (~Ω ·~B= 0) avant de sortir du cylindre de lumière (pointillés verts).
Les zones jaunes sont peuplées d’un plasma de paires globalement négatif, alors qu’un plasma de paires globalement
positif peuple les zones bleues. La zone grise représente la magnétosphère en corotation.
connectées à l’un des deux Outer Gaps par des photons provenant du Polar Cap et déviés dans le
champ gravitationnel (Cheng et al. 2000).
A l’intérieur d’un Outer Gap, les particules sont accélérées par E 6= 0 et ne peuvent donc pas
compenser le déficit de charges. A mesure que le gap grandit, les particules y sont de plus en plus
accélérées et émettent des photons de haute énergie par rayonnement de courbure principalement
(Cheng et al. 1986a). Lorsque ces photons sont suffisamment énergétiques, ils peuvent produire des
paires e+/− qui vont limiter l’expansion du gap. Toutefois, au contraire du Polar Cap, les paires ne
sont plus créées par interaction avec le champ magnétique qui n’est pas assez intense aux altitudes
considérées, mais par collision avec d’autres photons. Notons que le phénomène de création de paires
par interaction avec le champ magnétique dans le Outer Gap a tout de même été envisagé par Takata
et al. (2010). De plus, l’étude du phénomène de création de paires et de limitation de l’expansion du
Outer Gap a amené à l’élaboration de deux grandes familles de gaps, les gaps de type Vela (pulsars
"âgés") et les gaps de type Crabe (pulsars jeunes) (Cheng et al. 1986b). Dans le premier cas, les
paires e+/− primaires émettent des photons γ primaires par diffusion Compton inverse de photons
X thermiques provenant de la surface de l’étoile (Cheng et al. 2000). Une partie des particules
chargées ainsi créées sont accélérées vers l’étoile à neutrons, ce qui résulte en l’échauffement de ses
pôles magnétiques et en l’émission de photons X thermiques qui alimentent le gap. Dans le gap, les
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charges primaires produisent l’émission observée par rayonnement de courbure, auquels s’ajoutent le
synchrotron des paires secondaires (Harding 2001). Dans les gaps de type Crabe, les e+/− primaires
émettent des photons γ par rayonnement de courbure. Ces photons γ interagissent avec des photons
X pour former des paires secondaires qui elles-mêmes produisent les photons X nécessaires à leur
propre formation par synchrotron. Les paires secondaires émettent des photons γ par synchrotron et
par diffusion Compton inverse de photons X thermiques provenant de la surface de l’étoile (Cheng
et al. 1986b; Zhang & Cheng 1997).
De façon générale, l’émission de haute énergie provenant de la magnétosphère d’un pulsar dépend
fortement de la forme du champ accélérateur E. Or les modèles Outer Gap tels que décrits ci-
dessus s’appuient sur plusieurs hypothèses régissant la forme de cette grandeur. Citons par exemple
l’approximation d’une différence de potentiel uniforme dans le gap (Cheng et al. 1986a) ou encore
une évolution en r−1 (avec r la composante radiale Romani 1996). Pourtant, il apparaît que les
distributions de particules chargées autour du gap ainsi que de celles créées à l’intérieur du gap
devraient pouvoir fortement modifier la distribution spatiale de E. De telles considérations ont
permis à Hirotani & Shibata (1999) de déterminer pour la première fois une distribution réaliste de
E. Dans le gap, des photons de haute énergie sont émis par rayonnement de courbure et peuvent
créer des paires e+/− par interactions avec des photons X provenant de l’étoile. Ces paires écrantent
partiellement E dans certaines parties du gap. Les différences engendrées sur les caractéristiques du
gap sont importantes (voir Hirotani & Shibata 2001; Hirotani et al. 2003; Hirotani 2006). Notamment,
la position du gap par rapport à la surface nulle n’est pas fixe et peut varier selon les cas considérés.
Si par exemple le gap est plus épais dans la direction transverse aux lignes de champ que dans la
direction longitudinale, il sera symétrique autour de la surface nulle (Hirotani & Shibata 1999). Sinon,
le cas sera celui d’un gap "fin" et étendu dans la direction des lignes de champ, ce qui revient au
modèle Outer Gap développé par Cheng et al. (1986a). De plus, Hirotani & Shibata (2001) ont étudié
les effets de l’injection de particules à l’intérieur du gap et ont montré qu’une injection par le cylindre
de lumière déplaçait le gap vers l’étoile et donc vers les basses altitudes (au-delà de la surface nulle)
alors qu’un injection du côté de l’étoile poussait le gap vers le cylindre de lumière. Ils ont également
montré que lorsque le gap se trouve à basse altitude, l’intensité du champ accélérateur diminue
fortement et l’application de ce modèle au pulsar de Vela a révélé que le spectre émis dans ce cas
serait trop mou, impliquant que le gap se trouve à altitude élevée, au moins au niveau ou au-dessus
de la surface nulle.
La description des mécanismes d’émission du paragraphe II.1 a montré que des particules chargées
se déplaçant à des vitesses relativistes émettent des photons de haute énergie dans des directions
contenues dans un cône étroit d’axe parallèle au vecteur vitesse. Dans le Outer Gap, les particules
chargées se déplacent le long des lignes de champ magnétique. En conséquence, les photons γ seront
émis dans des directions tangentes au champ magnétique local et préférentiellement du côté convexe
de la ligne de champ (au-dessus). L’émission de haute énergie sera donc visible par un observateur
placé dans une direction tangente aux lignes de champ. Dans le modèle de Cheng et al. (1986a),
les profils γ observés sont généralement constitués de deux pics et d’une émission non-pulsée les
connectant ("pont"). Un exemple de profil γ est donné figure II.6 où l’on peut voir que les modèles
à cavités externes (TPC, SG, OG) sont plus à même d’engendrer des profils asymétriques que le
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PC puisque le rayonnement est produit jusqu’à des altitudes plus élevées. Notons cependant que
la rotation de l’étoile implique que les lignes de champ magnétique sont courbes dans la direction
azimuthale. La prise en compte récente des effets associés à un champ magnétique retardé et d’un
Outer Gap en 3 dimensions a permis à Hirotani (2011) de prévoir la forme des profils d’émission
produits dans une telle situation, mais ce modèle reste à être confronté aux profils observés. Wang
et al. (2011) proposent également un Outer Gap en 3 dimensions dans lequel deux zones d’accélération
différentes existent et qui permet de reproduire fidèlement les caractéristiques de l’émission pulsée
du pulsar de Vela.
Figure II.6 – Profils d’émission γ dans le cadre des modèles Polar Cap (gauche), Slot Gap (centre) et Outer Gap
(droite). Pour chaque cadre, la partie supérieure montre l’intensité de l’émission en fonction de la phase rotationnelle
(Φ) pour différentes inclinaisons de la ligne de visée par rapport à l’axe de rotation (ζ). La partie inférieure montre une
coupe de la partie supérieure selon les pointillés représentant une position de l’observateur (un angle ζ donné), pour
une inclinaison magnétique (α) donnée. Figure extraite de Harding (2007b).
Enfin, comme dans le cas du Slot Gap, le spectre émis par la population de particules chargées
dans le Outer Gap suit une loi de puissance qui possède une coupure reliée à la limitation de l’énergie
des particules chargées par rayonnement (Cheng et al. 2000; Takata et al. 2008). Les photons émis
pouvant de ce fait atteindre des énergies plus élevées que la limite associée à la création de paires dans
un champ magnétique, la coupure attendue dans le cas du Outer Gap est simplement exponentielle.
La forme est donnée par l’équation II.14 avec b= 1. Notons que Hirotani (2011) et Wang et al. (2011)
ont montré que l’indice photonique devrait varier entre 1 et 1.5 selon la phase rotationnelle.
II.3 Emission multi-longueur d’onde
Les observations effectuées depuis quelques dizaines d’années ont montré que les pulsars rayonnent
sur un large spectre en énergie, de la radio aux rayons γ (Thompson 2004). Les prédictions faites à
partir des modèles que nous venons de décrire peuvent être confrontés à ces observations dans les
différents domaines en énergie.
Les modèles prévoient des faisceaux d’émission d’orientation et de morphologie variables, comme
illustré par la figure II.6. Les cadres supérieurs de cette même figure nous indiquent également que
deux observateurs positionnés différemment relativement à l’axe de rotation du pulsar observeront
des profils différents et que pour certaines géométries, ils pourraient n’observer aucune émission
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Figure II.7 – Illustration des zones d’accélération et d’émission de particules dans la magnétosphère d’un pulsar.
Le Polar Cap est en bleu, le Slot Gap en jaune et le Outer Gap en orange. Les directions des photons γ émis sont
représentées par les flèches dont les couleurs correspondent à la zone d’émission.
pulsée. Les effets de focalisation associés à ces variations ont amené à définir un facteur de correction
fΩ indiquant que le flux observé n’est pas nécessairement représentatif du flux moyenné sur tout le
ciel (Harding et al. 2007; Watters et al. 2009) :
fΩ =
Î
h(α,ζ′,φ) sinζ′ dζ′dφ
2
∫
h(α,ζ,φ) dφ
(II.15)
avec α l’inclinaison magnétique, ζ l’inclinaison de la ligne de visée par rapport à l’axe de rotation, φ la
phase rotationnelle et h(α,ζ,φ) le flux en énergie émis dans la direction (α,ζ,φ). La luminosité est
donc L= 4pi fΩFobsd2 avec Fobs le flux observé et d la distance. De par la forte focalisation prévue dans
le modèle Polar Cap, le facteur de correction de la luminosité en γ associé à ce modèle est compris
entre 0 et 0.5, alors que ce même facteur est plutôt de l’ordre de 1 dans le cadre des régions d’émission
plus étendues des Slot Gap et Outer Gap (Watters et al. 2009). Notons que de récentes études ont
révélé d’importantes dépendances temporelles pour PC et OG ainsi que des valeurs différentes selon
que les pulsars soit émetteurs radio ou non (Pierbattista 2011).
Lors des descriptions des paragraphes II.2.1 et II.2.2, nous avons insisté sur l’émission dans le
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domaine γ. Cependant, nous avons vu que l’accélération des particules chargées dans la magnétosphère
pouvait impliquer des émissions de photons dans plusieurs domaines, et notamment dans les rayons
X. Dans le cas du Polar Cap, le rayonnement émanant de la diffusion Compton inverse de photons
thermiques provenant de la surface de l’étoile par des paires créées dans le gap pourrait donner une
composante non-thermique en X (Zhang & Harding 2000). Dans certains cas, l’émission synchrotron
de ces mêmes paires pourrait également s’étendre jusqu’aux rayons X. De plus, nous avons vu au
paragraphe II.2.1 qu’un flot de particules produites au-dessus du PFF est accéléré en direction de la
calotte polaire. Harding & Muslimov (2001) et Harding & Muslimov (2002) ont étudié ce phénomène,
et calculé la luminosité attendue en X dans le cas de calotte polaires chauffées par des particules
produites au-dessus d’un PFF CR et d’un PFF ICS respectivement, et déduisent que l’échauffement
est bien plus important dans le premier cas puisque le PFF se situe à une altitude plus élevée. Dans le
cas du Outer Gap, des particules chargées créées dans le gap émettent des photons par rayonnement
de courbure alors qu’elles sont accélérées vers l’étoile et déposent l’énergie restante lorsqu’elles
arrivent sur la surface (Zhang & Cheng 1997). Cheng & Zhang (1999) prévoient que les photons émis
par rayonnement de courbure par ces particules provenant du Outer Gap créent des paires dans le
champ magnétique intense à basse altitude, et que ces paires émettent un rayonnement X dur par
synchrotron. L’énergie déposée sur la calotte polaire par les particules chargées est ensuite ré-émise
sous forme de rayons X durs qui pourraient être réfléchis vers la surface par diffusion résonante
cyclotron sur les nombreuses paires e+/− se trouvant autour de l’étoile, et être enfin ré-émise sous
forme de rayons X mous (Halpern & Ruderman 1993). Une telle émission provenant de l’intégralité
de l’étoile est également prévue par les scénarii de refroidissement des étoiles à neutrons (voir par
exemple Alpar et al. 1984). Un exemple de spectre reprenant les différentes composantes est donné
figure II.8, et un schéma illustrant l’émission X dans le contexte du OG est donnée figure II.9.
Figure II.8 – Exemple de spectre pour le pulsar d’âge moyen PSR B0656+14. La partie X est composée de X
thermiques mous (TS), X thermiques durs (TH) et d’une loi de puissance (PL). Les composantes de plus basse énergie
sont liées à l’activité magnétosphérique. Figure issue de Becker (2009).
Bien que la majorité des pulsars émettent principalement en radio, les mécanismes à l’origine
de l’émission dans ce domaine sont à ce jour très mal connus. Une caractéristique majeure du
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Figure II.9 – Représentation de la magnétosphère autour d’un pulsar et de l’émission dans les rayons X. Des détails
sur les zones et mécanismes d’émission sont donnés dans le texte. Les photons X thermiques provenant des calottes
polaires sont en rouge. Figure adaptée de Cheng & Zhang (1999).
rayonnement radio est que, au contraire des autres longueurs d’onde, il est produit par des processus
cohérents (Ginzburg & Zhelezniakov 1975; Mitra et al. 2009). Ce type de processus implique que les
radiations émises par chaque particule constituant le système émetteur sont liées par une relation
de phase définie, et l’intensité totale observée est supérieure à la somme des intensités émises
spontanément par chaque particule individuellement. Pour ce qui est de l’émission radio provenant
des pulsars, l’estimation de la température de brillance 2 (∼ 1025−1036 K) montre que le flux observé
ne peut être attribué qu’à des mécanismes cohérents (Lyne & Graham-Smith 2006). On pense que
cette émission consiste en des ondes polarisées émises par un mécanisme maser ou par rayonnement
de courbure cohérent qui prend naissance dans le plasma de paires situé au-dessus du Polar Cap,
dans la région de lignes de champ ouvertes (Melrose 2006; Dyks et al. 2010). De plus, les observations
ont montré que le rayonnement est fortement polarisé, et que les changements observés dans la
polarisation sont relativement bien reproduits par le Modèle du Vecteur en Rotation (RVM) (Mitra
et al. 2009; Radhakrishnan & Cooke 1969). Devant les difficultés rencontrées pour élaborer une théorie
solide, des modèles empiriques sont souvent utilisés (voir par exemple Rankin 1993). L’étude de la
morphologie des pulses observés et de la polarisation a montré que l’émission radio pourrait consister
en un faisceau principal centré sur l’axe magnétique et en un ou plusieurs cônes d’émission entourant
2. température d’un corps noir émettant l’intensité observée à une longueur d’onde donnée
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le premier (voir figure II.10). Selon Lyne & Manchester (1988), le faisceau global serait plutôt
consititué de multiples "fragments" répartis aléatoirement qui ne rempliraient que partiellement le
faisceau total. L’altitude à laquelle le rayonnement radio est émis est également une question ouverte,
et en se basant sur l’hypothèse que la largeur des profils observés diminue lorsque la fréquence
d’observation augmente, Kijak & Gil (2003) proposent une altitude unique d’émission dépendant des
paramètres fondamentaux du pulsar :
rradio ≈ 40
(
P˙
10−15
)0.07
P0.3 ν−0.26GHz R (II.16)
avec νGHz = ν/1 GHz la fréquence d’observation et R le rayon stellaire. En revanche, l’observation
d’assymétries dans le pulse radio de PSR B0329+54 a amené Gangadhara & Gupta (2001) à conclure
que les différentes composantes du faisceau radio sont en fait produites à des altitudes variables, et
que l’émission proche du centre est produite à une altitude moins élevée que l’émission périphérique.
Figure II.10 – Représentation schématique de la structure d’un faisceau radio. On distingue la partie centrale
entourée par des cônes d’émission. L’intersection d’un tel faisceau avec la ligne de visée selon les droites horizontales
donne les profils indiqués. Figure extraite de Rankin (1993).
II.4 Emission des pulsars milliseconde − Enjeux des observations
L’analyse du diagramme P− P˙ (figure I.3) nous a permis de mettre en évidence la population des
pulsars milliseconde. Elle a aussi montré que, dans l’hypothèse du dipôle magnétique en rotation
(paragraphe I.2.3), ces objets possèdent des champs magnétiques de surface typiquement 104 fois
inférieurs à ceux des pulsars normaux (section I.2.3.2). Ce sont principalement leur période de
quelques millisecondes et leur faible champ magnétique qui vont conférer des propriétés particulières
à l’émission des pulsars milliseconde.
La composante parallèle du champ électrique à l’origine de l’accélération des particules chargées
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au-dessus de la calotte polaire varie avec la période de rotation et l’intensité du champ magnétique
comme E∝BP−2 (Harding & Muslimov 1998). De ce fait, malgré leur faible champ magnétique,
la période des pulsars milliseconde leur permet de développer des différences de potentiel assurant
l’accélération des particules chargées et le rayonnement de photons de haute énergie. Nous avons vu
au paragraphe II.2.1 que la création de paires dans le modèle du Polar Cap se fait par γ+B→ e++ e−.
Harding et al. (2002) ont montré que la plupart des pulsars milliseconde ne peuvent pas produire de
paires par interaction de photons émis par rayonnement de courbure avec le faible champ magnétique,
mais que, étant donné que le processus Compton inverse produit des photons de plus haute énergie
que CR, des paires pouvaient en général être produites par γICS+B→ e++ e−. Or nous avons vu au
paragraphe II.2.1 que la multiplicité des paires produites par ICS est largement inférieure à celle des
paires produites par CR. Ceci a pour conséquence directe que E peut être complètement écranté dans
le second cas, mais pas dans le premier. C’est pour cette raison que la composante parallèle du champ
électrique à l’origine de l’accélération des particules chargées qui rayonnent des photons de haute
énergie n’est généralement pas écrantée au-dessus des pôles magnétiques des pulsars milliseconde.
Les particules primaires et les paires créées sont donc accélérées et continuent de rayonner des
photons de haute énergie jusqu’à des altitudes élevées (Harding et al. 2005). Cette différence majeure
est prise en compte dans le modèle Pair Starved Polar Cap (PSPC Muslimov & Harding 2004). Une
autre conséquence de l’absence d’écrantage est que la plupart des MSPs ne devraient pas posséder de
Slot Gap.
Le spectre γ émis par la distribution de particules dans le contexte du PSPC possède des com-
posantes résultant de CR, synchrotron ainsi qu’une faible composante due au ICS des particules
primaires (Harding et al. 2005). De plus, la coupure du spectre (équation II.14) se produit à plus haute
énergie que celle prédite par le Polar Cap pour les pulsars normaux (le spectre pourrait s’étendre
jusqu’à ∼ 50 GeV) et est simplement exponentielle (Harding et al. 2002). Comme pour le SG, elle
intervient lorsque l’énergie gagnée par les particules chargées par accélération égale la perte en
énergie dûe au rayonnement de photons. Harding et al. (2005) prévoient que, dans certains cas,
la composante spectrale (non-thermique) résultant du rayonnement synchrotron soit visible dans
les rayons X. Celle-ci comprend le synchrotron des particules primaires et secondaires ainsi que
l’absorption résonnante de photons radio suivie de réémission spontanée par synchrotron, proces-
sus particulièrement important dans les pulsars présentant de fortes différences de potentiel ainsi
qu’une luminosité élevée en radio (Petrova 2003). De ce fait, les pulsars milliseconde possédant une
faible période de rotation (et donc E ∝ BP−2 plus élevé) et une forte luminosité radio (tels que
PSR J0218+4232 pour lequel P = 2.3 ms, P˙ = 7.7×10−20 et L400 MHz = 1200 mJy.kpc2) voient leur
spectre X dominé par cette composante non-thermique. Notons que l’énergie des photons émis par ce
processus augmentant avec l’altitude, les photons synchrotron X détectés devraient être émis dans
des zones proches du cylindre de lumière. En revanche, pour des MSPs possédant de plus longues
périodes de rotation et de plus faibles luminosités radio (tels que PSR J0437−4715 pour lequel P =
5.7 ms et L400 MHz = 13.4 mJy.kpc2), le rayonnement synchrotron devient indétectable en X (Harding
et al. 2005). En effet, l’étude de l’émission X provenant du pulsar milliseconde PSR J0437−4715 a
montré que le spectre est dominé par au moins une composante thermique (Zavlin et al. 2002). Cette
émission s’explique dans le contexte du PSPC par le réchauffement des calottes polaires de l’étoile
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à neutrons par les particules chargées produites par la création de paires au-dessus du PFF ICS,
et qui sont réaccélérées en direction de la surface (voir figure II.3) (Harding & Muslimov 2002). Ce
processus d’échauffement pourrait être particulièrement efficace pour les MSPs étant donné que
l’altitude des PFFs (qui croît lorsque les différences de potentiel diminuent) devrait être largement
plus élevée que pour les pulsars normaux, permettant ainsi une plus grande distance d’accélération
pour les particules produites au-dessus du PFF ICS. Il est également important de noter que la
modélisation des spectres thermiques des pulsars milliseconde suggèrent une surface d’émission
réduite provenant des calottes polaires (la température du reste de l’étoile est trop faible pour produire
un rayonnement X observable), au contraire de l’émission produite par toute la surface de l’étoile en
refroidissement observé dans le cas de pulsars normaux (Zavlin et al. 2002; Becker et al. 2003). Une
autre caractéristique observationnelle de l’émission X pulsée est la largeur des pics dans les profils
d’émission : les MSPs dont l’émission est dominée par une ou plusieurs composantes thermiques
montrent des pics relativement larges, alors que ceux pour lesquels l’émission non-thermique domine
montrent des pics plutôt étroits (Zavlin 2007).
Les prédictions faites pour les pulsars normaux dans le cadre du Outer Gap s’appliquent globa-
lement de façon similaire aux pulsars milliseconde (voir section II.2.2). Dans leur modèle, Zhang
& Cheng (2003) et Zhang et al. (2007) prévoient que le spectre X observé devrait comprendre une
composante non-thermique associée au synchrotron des paires créées à haute altitude (∼ 2−3 rayons
stellaires) au-dessus de la calotte polaire par des photons CR émis par des particules accélérées vers
l’étoile en provenance du Outer Gap, une composante thermique molle dûe à l’échauffement des
pôles par des photons CR émis dans le fort champ magnétique à basse altitude (∼ 0.1 rayon stellaire)
au-dessus des pôles et une composante thermique dure associée aux particules primaires provenant
du Outer Gap qui déposent l’énergie qui leur reste sur la partie centrale de la calotte polaire. Les
photons X émis par la calotte polaire contrôlent la taille du Outer Gap par création de paires avec les
photons γ émis dans le gap et le spectre γ est similaire à celui décrit au paragraphe II.2.2. Cependant,
ce dernier processus de limitation de la taille du gap amène une difficulté majeure dans le cas des
pulsars milliseconde : l’émission des photons X impliqués nécessite la production copieuse de paires
e+/− au-dessus des calottes polaires ce qui, comme nous venons de le voir est problématique vu les
champs magnétiques mis en jeu. Cette difficulté implique que la configuration PSPC s’applique plus
favorablement au cas des pulsars milliseconde même si Zhang & Cheng (2003) la contournent en
s’appuyant sur l’hypothèse d’un champ multipolaire intense à basse altitude et pouvant être considéré
comme globalement dipolaire.
En résumé, les modèles d’émission appliqués au pulsars milliseconde prévoient de façon générale
que le rayonnement γ devrait trouver son origine à haute altitude. Ceci est en accord avec les résultats
de l’analyse des données Fermi publiés par Abdo et al. (2009b) qui montrent que les spectres γ
semblent bien ajustés par des lois de puissance à coupure simplement exponentielle, ainsi qu’avec les
résultat de la modélisation des profils γ (Venter et al. 2009). L’émission X est généralement dominée
par une (des) composante(s) thermique(s) ou par une composante non-thermique, ce qui est confirmé
par les observations menées jusqu’à présent (Zavlin 2007). L’origine de la composante non-thermique
(le rayonnement synchrotron) devrait différer de celle de l’émission γ (principalement rayonnement de
courbure) dans le contexte du OG, alors que le PSPC prévoit qu’une composante synchrotron visible
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en γ pourrait s’étendre jusqu’en X. Certains pulsars milliseconde pourraient cependant se trouver
dans un état intermédiaire entre les états dominés par une émission thermique ou non-thermique.
L’étude des courbes de lumière dans les différents domaines en énergie devrait généralement montrer
un décalage entre les profils X et γ puisque l’émission semble provenir de zones différentes, que ce soit
dans le cas de pulsars milliseconde thermiques ou non-thermiques. Cependant, la découverte d’objets
présentant des pics X et γ alignés et de même largeur pourrait favoriser l’idée qu’au moins une partie
de l’émission dans ces deux domaines proviendrait d’une même région de la magnétosphère.
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Les pulsars sont des sources d’émission pulsée dans plusieurs domaines de longueur d’onde. Alorsqu’ils sont principalement observés et détectés dans le domaine radio, des observations récentes
à haute énergie ont montré que les pulsars sont également des sources de rayons X et γ. Nous
présentons dans ce chapitre les différentes techniques d’observation dans ces trois domaines, ainsi
que l’instrumentation utilisée.
III.1 Le domaine radio
Dans le domaine radio, les pulsars émettent un signal continu modulé par leur fréquence de
rotation. Afin d’étudier les caractéristiques de leur émission, on va chercher à déterminer leur courbe
de lumière (ou phasogramme) qui donne l’intensité du signal émis en fonction de la phase rotationnelle.
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Ceci nécessite évidemment de connaître la fréquence (ou la période) ainsi que les différents paramètres
qui décrivent précisément l’évolution temporelle de la rotation de l’étoile à neutrons et éventuellement
son mouvement orbital dans le cas d’un système binaire. Ces grandeurs peuvent être déterminée par
chronométrie des pulsars, étude qui consiste à analyser les profils d’émission et leurs temps d’arrivée
en radio.
III.1.1 Pulsations et profils d’émission
Un observateur voulant déterminer la courbe de lumière d’un pulsar doit échantillonner le signal
continu mesuré en radio en intervalles de temps correspondant à une rotation de l’étoile à neutrons.
Nous avons vu à la section I.2.3.1 que les pulsars rayonnent une partie de leur énergie rotationnelle,
ce qui se traduit par un ralentissement et donc une variation temporelle de leur fréquence de rotation,
ainsi que de ses dérivées successives. La fréquence (mesurée dans un référentiel inertiel tel que le
barycentre du Système Solaire, voir section III.1.2.1) peut donc s’écrire en fonction du temps grâce à
une série de Taylor :
f (t)= f0+
n∑
i=1
(
∂i f
∂ti
)
0
× (t−T0)
i
i!
(III.1)
avec l’indice 0 indiquant les quantités déterminées à une date de référence T0. La phase rotationnelle
φ est la fraction de rotation du pulsar : à φ = 0 le pulsar est à un stade arbitraire de la rotation
et à φ= 1, le pulsar est au même stade plus une rotation. Son expression peut être déterminée en
intégrant la fréquence par rapport au temps (équation III.1) (Taylor 1992) :
φ(t)=φ0+
n∑
i=0
(
∂i f
∂ti
)
0
× (t−T0)
(i+1)
(i+1)! (III.2)
avec φ0 la phase arbitraire prise à T0. La partie entière de cette phase mesurée à un instant t donne
le nombre de rotations effectuées par le pulsar depuis l’instant initial T0, et sa partie fractionnaire
donne le stade de la rotation au cours du tour auquel on évalue φ(t).
L’étude des profils d’émission des pulsars peut apporter des informations quant à la configuration
géométrique (inclinaison de l’axe magnétique ou de la ligne de visée par rapport à l’axe de rotation)
ou encore à l’altitude d’émission dans la magnétosphère (voir section II.3). La figure III.1 donne
quelques exemples de profils d’émission enregistrés en radio. Ce type d’analyse peut compléter des
études de la polarisation observée en radio et prévue par les modèles présentés à la section II.3
(voir par exemple Ord et al. 2004). On peut noter les fortes disparités entre les profils de la figure
III.1, et alors que certains peuvent paraître complexes à interpréter (voir par exemple J1959+2048),
d’autres montrent des pics séparés par environ une demi-rotation (φ∼ 0.5) qui peuvent être associés à
l’émission provenant des deux pôles magnétiques de l’étoile (comme par exemple J0030+0451).
III.1.2 La chronométrie
En se basant sur les profils d’émission moyens observés pour un pulsar, il est possible de déterminer
un modèle permettant de décrire avec précision la rotation de l’étoile dans un intervalle de temps
donné. La première étape consiste en la détermination de temps d’arrivée (TOA). Chacun de ces TOAs
représente une date à laquelle le pulsar est à un stade donné de sa rotation. La connaissance précise
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Figure III.1 – Profils d’émission radio pour plusieurs pulsars milliseconde et pour le pulsar du Crabe. L’observatoire
dans lequel ils ont été mesurés ainsi que la fréquence d’observation sont indiqués dans la partie supérieure gauche.
de ces dates permet par la suite d’élaborer une éphéméride qui regroupe les valeurs des différents
paramètres nécéssaires à la description du comportement du pulsar étudié dans le temps.
III.1.2.1 Détermination des temps d’arrivée et barycentrisation
Décrite par Taylor (1992), la méthode de détermination des TOAs consiste en la comparaison
entre un profil moyen de référence et des profils intégrés mesurés. Le profil de référence s(t) peut
être construit en utilisant par exemple des fonctions analytiques (Kramer et al. 1994), ou encore
grâce à un profil mesuré intégré sur un très long temps d’observation et possédant de ce fait un
grand rapport signal-sur-bruit (S/N). Le signal continu enregistré lors d’une observation de quelques
minutes typiquement et échantillonné à la période apparente instantanée permet de déterminer un
profil moyen stable (profil intégré), formé par l’addition de nombreux pulses individuels dont la forme
et l’intensité peuvent largement varier (Kramer et al. 1999). Ce profil intégré p(t) pour lequel on veut
déterminer le TOA peut être décrit par (Taylor 1992) :
p(t)= a+b× s(t−τ)+ g(t) (III.3)
avec a, b et τ des constantes, g(t) une variable aléatoire décrivant le bruit de fond et 0≤ t≤ P avec P
la période topocentrique. La connaissance de la date de début d’observation et la mesure précise du
décalage τ entre le profil intégré et le profil de référence permet de déterminer un TOA. A chaque TOA,
le pulsar est au même stade de sa rotation.
Les TOAs mesurés par la méthode décrite sont topocentriques : ils sont enregistrés par un
observateur situé sur la surface de la Terre et donc en mouvement par rapport à la source. Afin de se
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dispenser de cet effet, il est nécessaire de convertir les TOAs dans un référentiel inertiel. En première
approximation, il est courant d’utiliser le référentiel de Copernic dont l’origine se trouve au barycentre
du Système Solaire. Le processus de conversion des TOAs du référentiel topocentrique au référentiel
barycentrique s’appelle la barycentrisation (voir par exemple Taylor 1992; Lyne & Graham-Smith
2006). Les temps barycentrique tbary et topocentrique ttopo sont reliés par (Edwards et al. 2006) :
tbary = ttopo+∆C−∆DM+∆R¯+∆E¯+∆S¯+∆B (III.4)
→ ∆C est la correction d’horloge à appliquer au temps mesuré par l’observatoire dans une
certaine échelle comme par exemple UTC (Temps Universel Coordonné) ou TAI (Temps Atomique
International) pour le convertir dans un système standard prenant en compte les irrégularités
dues à la rotation de la Terre. Le système considéré comme le plus précis à ce jour est TT (Temps
Terrestre) (McCarthy & Petit 2004).
→ ∆DM est le délai émanant de la dispersion induite par les électrons du milieu interstellaire lors
de la propagation du signal à la fréquence ν. Il peut s’écrire ∆DM = DMk×ν2MHz avec DM la mesure
de dispersion qui donne la colonne densité d’électrons le long de la ligne de visée (en cm−3.pc),
k= 2.41×10−4 MHz−2.cm−3.pc.s−1 la constante de dispersion (Manchester & Taylor 1977) et
νMHz la fréquence d’observation en MHz. Cet effet est illustré par la figure III.2. Notons que
des variations temporelles de la colonne densité d’électrons le long de la ligne de visée ont été
observées, et que les dérivées successives de DM peuvent dans ce cas être ajoutées à l’expression
de ∆DM (voir par exemple Ramachandran et al. 2006).
→ ∆R¯ est la correction de Roemer. Elle rend compte du temps mis par la lumière pour parcourir
le trajet~rob entre l’observatoire et le barycentre du Système Solaire. Ce vecteur est la somme des
vecteurs observatoire-centre de la Terre~roe, centre de la Terre-centre du Soleil~res et centre du
Soleil-barycentre du Système Solaire~rsb, soit~rob =~roe+~res+~rsb (Lyne & Graham-Smith 2006).
Le délai est donné par ∆R¯ =−~rob·~nbpc avec ~nbp le vecteur unitaire dirigé vers le pulsar. Alors
que~roe nécessite de connaître précisément le rayon de la Terre à la position de l’observatoire,
les autres vecteurs sont calculés grâce à des éphémérides planétaires qui donnent la position
des différents astres du Système Solaire en fonction du temps. Les plus couramment utilisées
sont les éphémérides JPL DE200 (Standish 1990) et JPL DE405 (Standish 1998) publiées par
le Jet Propulsion Laboratory 1. Notons que s’ajoute au délai de Roemer l’effet de parallaxe de
chronométrie provoqué par la courbure du front d’onde reliant des photons émis simultanément
par le pulsar (Edwards et al. 2006). La mesure de l’amplitude de ce front d’onde peut permettre
la détermination précise de la distance du pulsar dans certains cas (Hotan et al. 2006).
→ ∆E¯ est le délai Einstein. Il rend compte des transformations relativistes de l’espace-temps
lors du changement de repère entre le référentiel de l’observatoire et le référentiel ayant pour
origine le barycentre du Système Solaire (Damour & Deruelle 1986). Cette correction inclut
notamment les effets relativistes de contraction des longueurs et de dilatation du temps associés
au mouvement orbital accéléré de la Terre dans le potentiel gravitationnel créé par l’ensemble
des corps du Système Solaire (Irwin & Fukushima 1999).
1. http ://www.jpl.nasa.gov/
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→ ∆S¯ est le délai Shapiro. Il est la conséquence de la courbure de l’espace-temps causée par les
différents objets du Système. Les photons qui suivent des géodésiques déformées sont retardés
(Irwin & Fukushima 1999). Dans le cas de sources proches de corps du Système Solaire, l’effet
de courbure de la lumière peut devenir important, comme par exemple pour des photons passant
dans le voisinage proche du Soleil (Richter & Matzner 1983).
→ ∆B est une correction à ajouter dans le cas de pulsars impliqués dans un système binaire. Les
photons émis par un pulsar animé d’un mouvement orbital sont soumis aux effets Roemer, Ei-
stein et Shapiro décrits ci-dessus. Le faisceau radio est également sujet à l’aberration relativiste
associé à son mouvement dans la binaire (Liebscher & Brosche 1998). Ces effets sont pris en
compte dans différents modèles de binaires (Hobbs et al. 2006; Edwards et al. 2006). On peut
citer les modèles DD (Damour & Deruelle 1986) et BT (Blandford & Teukolsky 1976) ou encore
ELL1 (Lange et al. 2001) adapté aux orbites de faible excentricité. Ces modèles font intervenir
des paramètres relativistes dits post-képlériens dont l’étude et la mesure permettent de tester
la théorie de la Relativité Générale (par exemple Stairs 2003).
Figure III.2 – Profils du pulsar PSR B1641−45 enregistrés sur 96 canaux de largeur 3 MHz, centrés à 1380 MHz.
Le décalage temporel de l’arrivée des pulses varie comme l’inverse du carré de la fréquence. Figure extraite de Lyne &
Graham-Smith (2006).
III.1.2.2 L’élaboration d’éphémérides
L’éphéméride d’un pulsar regroupe les paramètres de rotation de l’étoile ( f , f˙ , f¨ , voir équation
III.1), des paramètres astrométriques (ascension droite α, déclinaison δ, mouvement propre µα/µδ et
parallaxe pi) et éventuellement des paramètres orbitaux. Lorsqu’elle est correctement ajustée, elle
doit permettre de rendre compte du comportement du pulsar observé au travers des TOAs enregistrés
(voir chapitre III.1.2.1).
En premier lieu, les TOAs enregistrés sont barycentrés selon l’équation III.4. Ils sont ensuite
convertis en valeur de phase rotationnelle grâce à l’équation III.2 dans laquelle les différents pa-
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ramètres sont donnés par le modèle de rotation que l’on souhaite améliorer. Dans l’hypothèse où
ce modèle reproduit parfaitement la rotation et en l’absence de bruit de fond, les phases calculées
donnent le nombre de tours exact effectués entre tbary (équation III.4) et T0 (équation III.2), et sont
donc des entiers naturels. Améliorer une éphéméride revient ainsi à minimiser l’écart entre les N
phases calculées φi correspondant aux N TOAs dont nous disposons et l’entier naturel ni le plus
proche de chaque φi. Ces résidus de chronométrie sont donnés par (par exemple Hobbs et al. 2006) :
Ri = φi−nif (III.5)
avec f la fréquence du modèle. La minimisation de l’ensemble des résidus se fait généralement par
minimisation du χ2 dont l’expression est :
χ2 =
N∑
i=1
(
Ri
σi
)2
(III.6)
avec σi le poids du TOA i qui peut varier selon l’incertitude associée à la mesure.
Lors de l’élaboration d’une éphéméride, chaque paramètre est successivement ajusté de manière
itérative. Les résidus donnés par l’équation III.5 peuvent avoir des formes caractéristiques pour des
paramètres mal ajustés. La figure III.3 montre par exemple qu’une erreur sur la fréquence de rotation
(cadre A) implique une croissance linéaire des résidus en fonction du temps, qu’une erreur sur f˙
(cadre B) est caractérisée par une parabole et qu’une erreur sur la position résulte en une variation
temporelle sinusoïdale des résidus dûe au mouvement orbital de la Terre (cadre C) et dont l’amplitude
augmente lorsque le mouvement propre du pulsar n’est pas pris en compte (cadre D) (par exemple
Guillemot 2009). Lorsque tous ces paramètres ont été correctement ajustés, on obtient des résidus
dont la distribution autour d’une valeur moyenne est associée au bruit instrumental. Un exemple de
tels résidus ainsi que l’éphéméride optimale correspondante sont donnés par la figure III.3. Notons
enfin que les pulsars milliseconde qui, comme nous l’avons vu au paragraphe I.3.1 sont extrêmement
stables, produisent généralement des résidus très peu bruités. Les pulsars plus jeunes peuvent quant
à eux être sources d’augmentations soudaines de la fréquence de rotation (glitches, Ruderman 1991b)
ou encore de variations moins brutales et parfois pseudo-périodiques de la fréquence ou de ses dérivées
(timing noise, Cordes & Greenstein 1981).
III.1.3 Les radiotélescopes de Nançay et Parkes
Les éphémérides utilisées dans ce manuscrit ont été élaborées à partir de données radio recueillies
avec les radiotélescopes de Nançay (Theureau et al. 2005) et de Parkes (Manchester et al. 2001). Des
photographies de ces deux instruments sont visibles figure III.4.
Le radiotélescope de Nançay est un télescope méridien symétrique par rapport à un plan nord-sud,
ce qui signifie qu’un astre ne peut être observé que lorsqu’il passe au voisinage de ce plan méridien. Il
est constitué d’un miroir plan de 200×40 m dont l’inclinaison variable permet d’observer jusqu’à une
déclinaison d’environ −40◦ et qui réfléchit les ondes radio vers le miroir principal sphérique de 300×25
m. L’antenne, placée au foyer de ce dernier, peut se déplacer sur une voie ferrée circulaire. Ceci permet
de suivre le mouvement d’une source au cours d’une observation dont la durée peut atteindre environ
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Figure III.3 – Résultats obtenus lors de l’élaboration d’une éphéméride pour le pulsar PSR J0030+0451 obervé à
Nançay. Partie supérieure : formes caractéristiques des résidus pour des erreurs sur différents paramètres. Partie
inférieure gauche : Résidus optimaux après ajustement des paramètres de rotation. La déviation standard de ces
résidus est de 4.3 µs. Partie inférieure droite : éphéméride obtenue après ajustement des TOAs. Les nombres entre
parenthèses sont les incertitudes à 1 σ sur la dernière décimale. Figures extraites de Guillemot (2009).
une heure. La surface collectrice du télescope est de 7000 m2 ce qui équivaut à celle d’une parabole de
94 m de diamètre. Il est équipé de deux récepteurs qui permettent de couvrir un domaine en fréquence
s’étalant de 1.1 à 3.5 GHz. Son pouvoir séparateur est de 3′ à 1.4 GHz et la précision de pointage est
de quelques dizaines d’arcsecondes. Le système de dédispersion cohérente utilisé afin de se dispenser
de l’effet de dispersion induit par le milieu interstellaire permet de déterminer des temps d’arrivée
avec une précision pouvant atteindre 30 ns. Avec plus de 7000 heures allouées à l’observation des
pulsars chaque année, le télescope de Nançay occupe une place de choix dans l’étude des pulsars dans
le domaine radio au plan international.
L’antenne du radiotélescope de Parkes en Australie est une parabole de 64 m de diamètre pesant
300 tonnes. Celle-ci peut pivoter selon deux axes perpendiculaires et peut être inclinée par rapport
au zénith avec un angle maximal d’environ 60◦. La surface collectrice est d’environ 3200 m2 et il est
possible d’observer le rayonnement radio dans une gamme de fréquences allant de 0.3 à 43 GHz. La
précision de pointage de l’instrument est inférieure à 20′′ et sa localisation permet d’observer des
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sources dont la déclinaison est inférieure à 20◦. Les temps d’arrivée peuvent être déterminés avec
une précision de l’ordre de 100 ns grâce notamment à un système de dédispersion cohérente. C’est
principalement de par sa position géographique que le radiotélescope de Parkes se trouve être un allié
important dans l’observation de pulsars à faible déclinaison.
Figure III.4 – Radiotélescopes de Nançay (gauche) et de Parkes (droite).
III.2 Les instruments XMM-Newton et Fermi LAT
Au contraire de l’émission radio des pulsars qui produit un signal continu, l’émission à haute
énergie beaucoup moins intense que la précédente est observable sous la forme de coups dans un
détecteur correspondant à des photons détectés individuellements. Il est de ce fait beaucoup plus
difficile d’élaborer des éphémérides précises en se basant uniquement sur des observations à haute
énergie, même si il reste possible de déterminer des paramètres de rotation en étudiant les variations
de la courbe de lumière pour différents jeux de paramètres. De telles recherches "à l’aveugle" ont
notamment été menées avec succès dans le but de détecter en γ des pulsars non-visibles en radio
(Abdo et al. 2009a).
Les deux instruments d’observation à haute énergie X et γ que nous décrivons dans ce paragraphe
permettent de connaître l’origine spatiale, l’énergie ainsi que le temps d’arrivée de chaque photon
détecté. Nous allons voir que tous deux possèdent des sensibilités et des résolutions temporelles qui
permettent l’étude des pulsars milliseconde.
III.2.1 XMM-Newton
Le satellite X-ray Multi-Mirror Mission (XMM-Newton, Jansen et al. 2001) a été lancé en décembre
1999 avec pour objectif l’observation et l’étude de sources de rayons X. Ce lancement a été assuré
par l’Agence Spatiale Européenne (ESA). Le satellite évolue sur une orbite elliptique d’inclinaison
40◦ à des altitudes variant de 7000 à 114000 kilomètres avec une période de révolution de 48 heures.
Celle-ci maintient XMM-Newton à des distances suffisamment grandes des ceintures de radiation
de la Terre dans lesquelles les observations X sont parasitées, et ce pendant environ 80 % de l’orbite.
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De plus, elle permet des observations relativement longues avec cet observatoire qui fonctionne en
mode pointage. Les rayons X sont recueillis grâce à trois télescopes qui possèdent chacun un détecteur
European Photon Imaging Cameras (EPIC) dans son plan focal. Ces caméras permettent d’analyser
les rayons X d’énergies comprises entre 0.1 et 15 keV (Turner et al. 2001; Strüder et al. 2001). Chaque
télescope est composé de 58 coquilles de miroirs concentriques imbriquées les unes dans les autres et
dont la surface collectrice combinée atteint 4300 cm2 à 1.5 keV. Les miroirs sont de type Wolter I à
incidence rasante (Aschenbach 1985) et permettent de focaliser les rayons X à une distance focale
de 7.5 m. En plus des caméras EPIC, XMM-Newton possède à son bord deux autres instruments : le
Reflection Grating Spectrometer (RGS) pour l’étude spectrale de haute résolution d’objets brillants
(den Herder et al. 2001) et le Optical Monitor (OM) permettant d’observer entre 180 et 600 nm (Mason
et al. 2001) (voir figure III.5).
Figure III.5 – Le satellite XMM-Newton et ses principaux composants.
III.2.1.1 Les European Photon Imaging Cameras (EPIC) à bord de XMM-Newton
Les trois caméras EPIC sont des assemblages de détecteurs à couplage de charges (CCDs, Charge-
Coupled Devices) et sont basés sur deux technologies différentes : les semi-conducteurs métal-oxyde
(MOS) et les photo-diodes ou jonctions pn. Le plan focal du satellite rassemble ainsi deux caméras de
type MOS (MOS1 et MOS2, Turner et al. 2001) et une caméra de type pn (Strüder et al. 2001). Ces
détecteurs sont protégés des flux de photons infrarouges, visibles et ultraviolets par différents filtres
(thick, medium et thin). Plusieurs modes d’utilisation des caméras EPIC (full frame, large window,
timing, . . . ) permettent d’optimiser le champ de vue et la résolution temporelle en fonction de la source
que l’on veut observer.
Les caméras MOS sont des assemblages de 7 CCDs. Leur efficacité quantique (fraction de photons
arrivant sur le CCD et produisant une paire électron-trou) est particulièrement importante dans
l’intervalle 0.2−10 keV alors que leur résolution temporelle varie en fonction du mode d’observation
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Paramètre Valeur
Gamme d’énergie
0.2−10 keV (MOS)
0.1−15 keV (pn)
Surface effective maximale (MOS + pn) 4300 cm2 à 1.5 keV
Champ de vue 30′
Résolution temporelle
2.6 s (MOS, full frame)
30 µs (pn, timing)
Taille d’un pixel (projection sur le ciel)
1.1′′×1.1′′ (MOS)
4.1′′×4.1′′ (pn)
PSF (incidence normale, FWHM à 1.5 keV)
∼ 5′′ (MOS)
∼ 6′′ (pn)
Résolution en énergie (MOS & pn à 1.5 keV) ∼ 90 eV
Tableau III.1 – Grandeurs caractéristiques résumant les performances des caméras MOS et pn à bord de XMM-
Newton (XMM-Newton SOC 2010).
entre 2.6 s pour le full frame mode et 1.75 ms pour le timing mode. La caméra pn rassemble quant à
elle 12 CCDs. Elle possède une efficacité quantique élevée entre 0.1 et 12 keV et peut être efficace
pour des énergies allant jusqu’à 15 keV. Sa résolution temporelle supérieure à celle des caméras MOS :
76 ms en full frame mode, 30 µs en timing mode et 7 µs en burst mode.
Les caractéristiques des caméras MOS et pn résumées dans le tableau III.1 montrent que ces
détecteurs sont bien adaptés à l’étude des pulsars normaux et milliseconde. Leur efficacité quantique
permet notamment d’observer des objets émettant des rayons X d’origine thermique dont l’énergie
correspond aux températures attendues pour des étoiles à neutrons en refroidissement ou dont la
surface a été réchauffée par bombardement de particules (106−107 K). Le flux minimum détectable
est de l’ordre de 10−15−10−16 erg.s−1.cm−2 pour une observation d’environ 1 Ms (Hasinger et al.
2001) et cette sensibilité couplée à la résolution temporelle de la caméra pn en mode timing rend
donc possible la détection d’objets faibles et en rotation rapide tels que les pulsars milliseconde pour
lesquels les flux mesurés dans l’intervalle 0.2−10 keV sont de l’ordre de 10−13−10−14 erg.s−1.cm−2.
III.2.2 Le Fermi Large Area Telescope (LAT)
Le Fermi Gamma-ray Space Telescope est un satellite de l’Administration Nationale de l’Aéronau-
tique et de l’Espace (NASA) lancé en juin 2008 dans le but de détecter et d’observer des sources de
rayonnement γ. Il dispose de deux instruments : le Glast Burst Monitor (GBM, Meegan et al. 2007)
dédié à la détection de sursauts γ d’énergie comprise entre 8 keV et 40 MeV et le Large Area Telescope
(LAT, Atwood et al. 2009). Placé sur orbite quasi-circulaire d’inclinaison 25.6◦ et à ∼ 565 km d’altitude,
la période orbitale de Fermi est de 95 minutes. Il fonctionne en mode balayage, et l’inclinaison de l’axe
du satellite de 50◦ par rapport au plan de l’orbite au cours d’une révolution et −50◦ au cours de la
suivante permet de balayer le ciel de façon uniforme toutes les 2 orbites (3 heures) grâce au grand
champ de vue du LAT (2.4 sr).
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III.2.2.1 Fonctionnement
Le LAT est sensible aux photons γ d’énergie comprise entre 20 MeV et 300 GeV. Il est constitué
de trois éléments principaux : le trajectographe, le calorimètre et le bouclier anti-coïncidences (voir
figure III.6) auxquels s’ajoute l’électronique nécessaire au traitement des informations enregistrées.
Le rôle du trajectographe est de déterminer l’origine spatiale des photons incidents. Il est constitué
de 16 tours (4×4) contenant des plateaux de détecteur à pistes de silicium qui permettent de mesurer
les points de passage des particules chargées. Lorsqu’un photon arrive dans le trajectographe, il
interagit avec du tungstène inséré dans les plateaux pour former des cascades de paires e+/−. Un
algorithme de reconstruction spatiale permet par la suite de déduire la position à laquelle la conversion
γ→ e++ e− a eu lieu ainsi que l’angle d’incidence du photon.
Les e+/− produits dans le trajectographe sont recueillis dans le calorimètre où une mesure de
scintillation d’un cristal va permettre de connaître leur énergie et de remonter à l’énergie du photon
incident. Chaque tour du trajectographe doit donc posséder à sa base un module du calorimètre. Une
mesure de position dont la précision varie avec l’énergie (quelques mm pour E ∼ 10 MeV à moins de 1
mm pour E > 1 GeV) est prise en compte dans l’algorithme de reconstruction spatiale y est également
effectuée.
Enfin, le bouclier anti-coïncidences a pour but de rejeter les particules de haute énergie des rayons
cosmiques qui, en interagissant avec le détecteur, engendreraient de fausses détections de photons.
Pour ce faire, on mesure la coïncidence de détections par le trajectographe et par le bouclier : les
photons γ interagissent peu avec le bouclier, et une détection par le trajectographe doit donc coïncider
avec une absence de détection par le bouclier (anti-coïncidence). Dans le cas contraire (coïncidence
détection par le trajectographe − détection par le bouclier), l’évènement est rejeté.
Lorsque des évènements sont détectés par le LAT, ils sont analysés et répartis en trois classes
suivant la précision de détermination de la direction d’incidence, de l’énergie et la probabilité que la
particule soit un photon : Transient, Source et Diffuse. La classe Transient est la moins contraignante
et présente donc le bruit de fond le plus important, la classe Source est de meilleure qualité et la
probabilité que les évènements enregistrés soient des photons est plus grande alors que les évènements
de classe Diffuse sont les mieux reconstruits et présentent le taux de contamination le plus faible.
C’est cette dernière classe qui sera utilisée dans l’analyse γ des pulsars milliseconde.
III.2.2.2 Caractéristiques techniques − Performances
Les performances du LAT sont principalement déterminées par les propriétés de ses différents
éléments constitutifs ainsi que par les algorithmes d’analyse des rayons γ. La Fonction de réponse
instrumentale (IRF) est donnée par :
IRF(θ,E)= Aeff(θ,E)×PSF(θ,E)×∆E(θ,E) (III.7)
avec Aeff(θ,E) la surface effective de collection, PSF(θ,E) la réponse impulsionnelle (Point Spread
Function) et ∆E(θ,E)/E la résolution en énergie. Ces quantités sont fonctions de l’angle d’incidence
par rapport à l’axe du télescope θ et de l’énergie E. Notons qu’à chaque classe d’évènement correspond
une IRF. Les valeurs de ces différentes grandeurs ainsi que d’autres paramètres caractéristiques du
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Figure III.6 – Partie gauche : le satellite Fermi et ses principaux composants (crédits : NASA). Partie droite :
schéma de l’instrument LAT montrant un photon tombant dans le trajectographe et formant une paire e+/− dont
l’énergie sera mesurée dans le calorimètre. L’ensemble est protégé par le bouclier anti-coïncidences. Figure adaptée de
Atwood et al. (2009).
LAT sont donnés dans le tableau III.2.
La reconstruction des directions des photons incidents est meilleure à haute énergie : la résolution
angulaire (qui donne la séparation angulaire maximale pour 68 % des photons d’énergie E émis par
la source considérée) passe de 3.5◦ à 100 MeV à 0.6◦ à 1 GeV. Avec une surface effective maximale
(9500 cm2) et une résolution temporelle (< 1 µs) largement supérieures à celles de son prédécesseur
EGRET (Thompson et al. 1993), le Fermi LAT est un instrument tout à fait adapté à l’observation
des pulsars normaux et milliseconde. De façon intéressante, il permet d’étudier des phénomènes
produisant des photons possédant des énergies de l’ordre du GeV, ce qui correspond aux énergies de
coupure attendues dans les spectres émis par les pulsars.
III.3 Analyse de profils à haute énergie
Lorsque des photons sont détectés individuellement par un instrument d’observation à haute
énergie (comme par exemple la caméra pn de XMM-Newton ou le Fermi LAT), les temps d’arrivée
de ces derniers estimés au barycentre du Système Solaire selon la procédure décrite au paragraphe
III.1.2.1 sont convertis en valeurs de phases et le profil d’émission peut être construit, tel que décrit
au paragraphe III.1.1. Se pose ensuite la question de la significativité de ce profil ou en d’autres
termes, la probabilité que le profil observé ait été créé à partir de bruit aléatoire.
Dans cette thèse, la significativité de la pulsation est en premier lieu déterminée grâce au H-test
(de Jager et al. 1989; de Jager & Büsching 2010). Le phasogramme observé f (θ) (avec 0< θ < 2pi la
phase en radians, soit θ = 2pi×φ) peut être décomposé en une partie correspondant au signal du pulsar
fS(θ) et une autre générée par du bruit aléatoire :
f (θ)= pfS(θ)+
1− p
2pi
(III.8)
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Paramètre Valeur
Gamme d’énergie 20 MeV − 300 GeV
Surface effective maximale (incidence normale) 9500 cm2
Champ de vue 2.4 sr
Résolution temporelle < 1 µs
Résolution angulaire (incidence normale, 68 % de la PSF)
100 MeV − 1 GeV 3.5◦
1 GeV − 10 GeV 0.6◦
> 10 GeV ≤ 0.15◦
Résolution en énergie (incidence normale)
100 MeV − 1 GeV 9 % − 15 %
1 GeV − 10 GeV 8 % − 9 %
> 10 GeV 8.5 % − 18 %
Tableau III.2 – Grandeurs caractéristiques résumant les performances du LAT (adapté de Atwood et al. (2009)).
avec p≤ 1 la fraction pulsée du signal telle que p= 0 si le signal est seulement composé de bruit (soit
f (θ) = 1/2pi, ce qui représentera l’hypothèse nulle) et p = 1 si le signal est purement pulsé. Le test,
basé sur la statistique de Beran (Beran 1969), permet d’estimer la "distance" entre f (θ) et l’hypothèse
nulle 1/2pi donnée par :
ψ( f )=
∫ 2pi
0
( f (θ)−1/2pi)2dθ (III.9)
La fonction f (θ) n’étant pas connue a priori, il est nécessaire de trouver un estimateur fˆ correct. Une
possibilité est d’utiliser une décomposition en séries de Fourier avec m harmoniques, ce qui conduit à :
fˆm(θ)= 12pi
[
1+2
m∑
k=1
(αˆk coskθ+ βˆk sinkθ)
]
(III.10)
avec les moments trigonométriques donnés par les sommes sur les n valeurs de phase considérées :
αˆk =
1
n
n∑
i=1
coskθi et βˆk =
1
n
n∑
i=1
sinkθi (III.11)
Dans ce cas, l’équation III.9 permet de définir la statistique du Z2m (Beran 1969; Buccheri et al. 1983) :
Z2m = 2pinψ( fˆm)= 2n
m∑
k=1
(αˆ2k+ βˆ2k) (III.12)
Le problème de cette statistique est que le résultat peut largement varier en fonction du nombre
d’harmoniques utilisées et qu’il existe un m optimal qui dépend des caractéristiques inconnues a
priori du profil considéré : si m est petit, le test sera efficace dans le cas de profils présentant des pics
larges et inversement lorsque m est grand. Afin de palier à ce problème de Jager et al. (1989) ont
proposé d’utiliser la règle de Hart (Hart 1985) qui permet de calculer la valeur de m qui minimise
l’écart entre l’estimateur fˆm et la vraie distribution f (θ). Ceci revient à déterminer l’harmonique m
telle que la quantité Z2m−4m+4 soit maximale. La statistique du H-test est ainsi définie par :
H = max
1≤m≤20
(Z2m−4m+4) (III.13)
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La probabilité d’obtenir une valeur égale à H sachant que l’hypothèse nulle est vraie (nommée valeur
p en statistique) a été déterminée par simulations de Monte-Carlo (de Jager & Büsching 2010) :
P(>H)= e−0.4H (III.14)
En étudiant la puissance de différents tests, soit la probabilité qu’une source de signal périodique
soit identifiée en tant que telle avec une significativité au-dessus d’un certain seuil, de Jager et al.
(1989) ont montré que le H-test est efficace dans le cas de profils présentant une grande variété de
caractéristiques différentes et qu’il est donc apte à être utilisé dans la détection d’émissions pulsées à
haute énergie.
Lorsqu’une émission pulsée significative est détectée, nous étudions les décalages entre les profils
aux différentes énergies considérées ainsi que la largeur des pics. Pour ce faire, nous ajustons les pics
à l’aide de fonctions Gaussienne, Lorentzienne ou Moffat 2 (Moffat 1969) suivant le cas et donnons
le centre et la largeur à mi-hauteur de chaque fonction utilisée ainsi que les erreurs à 90 % sur
ces paramètres. Nous déterminons également la fraction pulsée du profil considéré définie comme
pp = Np/(Np +NDC) (Kuiper et al. 2002) avec Np le nombre de coups dans le profil au-dessus du
niveau non-pulsé donné par NDC. Ce dernier est déterminé grâce à une estimateur pˆ de p défini
dans l’équation III.8 et donne le nombre de coups non-pulsés provenant de la source (Swanepoel et al.
1996). Cependant, il peut arriver que le niveau non-pulsé donné par cette méthode soit en-dessous
du niveau déterminé en comptant simplement le nombre d’évènements dans la région de bruit de
fond. Dans ce cas, NDC sera pris comme le nombre d’évènements dans cette dernière, ce qui revient à
considérer que tous les coups au-dessus du bruit de fond sont pulsés.
Nous verrons dans la partie suivante que, malgré des détections significatives dans les données
MOS, certaines sources présentent des profils faiblement pulsés pour lesquels la significativité donnée
par le H-test est inférieure à 3 σ. Dans ce cas, nous déterminons une limite supérieure sur la fraction
pulsée en suivant la méthode décrite par de Jager (1994). Cette méthode est basée sur le fait que
pour un test statistique du type de Z2m (équation III.12) et donc pour H (équation III.13), la valeur
moyenne du résultat du test peut s’écrire comme une fonction du pourcentage pulsé p multiplié par la
racine carrée du nombre total de photons considérés N, soit 〈H〉(x) avec x= ppN (Protheroe 1987).
de Jager (1994) ont paramétré x en fonction de H et δ le cycle utile du profil 3 de façon à obtenir une
pulsation significative à nσ avec le H-test :
xnσ = 0.8+0.1×n+ (2.9×n−0.4)×δ (III.15)
Nous avons choisi de calculer cette limite supérieure à 3 σ dans le cas d’un signal sinusoïdal, soit
δ= 0.5. La limite sur le pourcentage pulsé du nombre total de coups dans la région source (différent du
pourcentage pulsé intrinsèque du pulsar) est donc donnée par p3σ = x3σ/
p
N, soit p3σ = 5.25/
p
N. Nous
déterminons également la significativité de la pulsation sous l’hypothèse d’un profil en X présentant
un pic unique aligné avec le pic principal en radio. Cette hypothèse est équivalente à supposer que
les mécanismes à l’origine des émissions X et radio se produisent dans des régions alignées dans la
2. Fonction Lorentzienne modifiée avec un indice de loi de puissance variable
3. Rapport entre la durée du pulse et la période de rotationnelle
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direction de la ligne de visée (par exemple une émission X thermique provenant de la calotte polaire
et une émission radio comprise dans un cône centré sur l’axe magnétique, telles que décrites aux
paragraphes II.2 et II.3). Nous utilisons pour cela le Cm-test (de Jager et al. 1989) qui, de part la
connaissance a priori de la position du pic, possède une sensibilité accrue en comparaison à d’autres
tests statistiques (tels que le H-test). En considérant que fS(θ) (équation III.8) consiste en un pic
unique et symétrique, on peut centrer les valeurs de phase autour de la position du maximum du pic
µ, ce qui a pour conséquence que ∀k, βˆk = 0 dans l’équation III.11. Le Cm-test est ainsi construit en
ne considérant que les termes αˆk (les termes en cosinus, d’où le nom du test) :
Cm =
(
2
mN
)1/2 m∑
k=1
N∑
i=1
cos
(
k(θi−µ)
)
(III.16)
Ce test est distribué selon une loi Normale, et la valeur numérique du résultat est donc directement
exprimée en nombre d’écarts types d’une loi Gaussienne (σ). L’analyse des termes βˆk peut tout de
même apporter des informations importantes, en particulier si le pic ne se trouve pas à la position
donnée a priori (µ) ou si le profil est composé de plusieurs pics :
Sm =
(
2
mN
)1/2 m∑
k=1
N∑
i=1
sin
(
k(θi−µ)
)
(III.17)
De ce fait, il est important de vérifier que Sm ≈ 0 lors de l’analyse d’un résultat du Cm-test (une valeur
de Sm maximale associée à Cm ≈ 0 montrerait que le pic du profil est décalé de φ≈ 0.5 par rapport à
µ). En ce qui concerne le nombre d’harmoniques m à considérer dans le calcul de Cm, nous choisirons
m tel que Cm soit maximal.
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L’étude de pulsars milliseconde à haute énergie développée dans cette thèse nécessite de traiterdes données recueillies en X et en γ avec XMM-Newton et le Fermi LAT. Cette première étape
débouche sur deux types d’analyses que sont l’analyse spectrale et l’analyse temporelle. Dans ce
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dernier cas, l’élaboration de courbes de lumière X et γ est basée sur la connaissance d’une éphéméride
fournie par les radio-astronomes pour chaque source étudiée. De tels profils déterminés dans plusieurs
domaines d’énergie grâce à une éphéméride unique sont qualifiés d’absolus. L’étude des décalages
en phase entre les différentes longueurs d’onde, de la forme des pics, . . . combinée aux informations
dévoilées par l’analyse spectrale permet de tirer des conclusions sur l’origine et la nature de l’émission
observée.
IV.1 Première analyse de six pulsars milliseconde
Cette analyse est présentée dans :
? Pancrazi, B., Webb, N. A., Barret, D., et al. Five rotation-powered millisecond pulsars observed
in X-rays, γ-rays and radio, submitted to A&A
? Pancrazi, B., Webb, N. A., Guillemot, L., et al. X-ray follow-up observations of the two γ-ray
pulsars, PSR J1459−6053 and PSR J1614−2230, submitted to A&A
Ces articles sont donnés en annexe.
Afin de tenter d’élargir l’échantillon connu de pulsars milliseconde détectés dans les rayons X (voir
Zavlin 2007, pour un état des lieux), Webb (2005, 2006) ont proposé d’observer pour la première fois
dans les rayons X cinq pulsars milliseconde avec XMM-Newton : PSR J0613−0200, PSR J1600−3053,
PSR J1853+1303, PSR J2129−5721 et PSR J1911−1114. La sélection de ces cinq sources fut basée sur
leur distance ainsi que sur l’intensité de leur champ magnétique au cylindre de lumière (équation I.15).
En effet, l’observation du pulsar milliseconde B1821−24 avait amené Saito et al. (1997) à conclure que
les objets émettant des rayons X d’origine principalement non-thermique devaient posséder d’intenses
champs magnétiques au cylindre de lumière. Plus tard, la détection avec le Fermi LAT d’une émission
pulsée provenant du pulsar milliseconde PSR J1614−2230 (Abdo et al. 2009b) a permis d’obtenir
du temps d’observation avec XMM-Newton afin de tenter de détecter cet objet en X. Les principales
caractéristiques de ces six pulsars sont données dans le tableau IV.1.
Dans le but de compléter cette étude en rayons X, nous avons également analysé les données γ
recueillies avec le Fermi LAT. Notons que l’existence d’une émission γ pulsée provenant de J0613−0200
et de J1614−2230 et d’une émission non-pulsée (pour laquelle la significativité de la pulsation
n’atteignait pas 5 σ avec le H-test en considérant 9 mois de données) en provenance de J1600−3053
ont été rapportées par Abdo et al. (2009b). Les études temporelles en X et en γ sont basées sur des
éphémérides dérivées d’observations en radio effectuées aux télescopes de Nançay 1 (Cognard et al.
2011) pour J0613−0200, J1614−2230, J1600−3053, J1853+1303 et J1911−1114 et Parkes 2 (Hobbs
et al. 2009) pour J2129−5721.
J0613−0200 fut découvert lors d’un relevé radio du ciel de l’hémisphère sud effectué avec le
radiotélescope de Parkes. L’évaluation de sa distance provient d’une mesure précise de parallaxe
chronométrique 3 (Hotan et al. 2006). Ce pulsar forme un système binaire avec une étoile compagnon
1. Les données de Nançay ont été analysées par I. Cognard et G. Theureau
2. Les données de Parkes ont été analysées par R. N. Manchester
3. La mesure de la différence des temps d’arrivée ∆t d’un front d’onde provenant du pulsar dans les cas d’un front
rectiligne et d’un front circulaire permet de calculer la distance D par ∆t= R22Dc , avec R le rayon de l’orbite terrestre.
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dont la masse minimum a été estimée à ∼ 0.13 M¯ ce qui est compatible avec celle d’une naine blanche
de faible masse (Lorimer et al. 1995).
J1614−2230 est un pulsar milliseconde découvert lors de la recherche d’émission radio pulsée
provenant de sources EGRET non-identifiées avec le radiotélescope de Parkes (Hessels et al. 2005). Il
se trouve dans un système binaire avec une étoile compagnon dont la masse minimum a, dans un
premier temps, été estimée à 0.4 M¯ ce qui a fait de cette étoile le compagnon de masse minimum la
plus élevée pour un pulsar de ce type. D’autres observations avec le radiotélescope de Green Bank
ont permis de mesurer précisément le délai Shapiro et d’ainsi déduire la masse du compagnon et
l’inclinaison de l’orbite de la binaire par rapport à la ligne de visée. Cette étude a montré d’une part
que le compagnon de masse 0.5 M¯ pourrait être une naine blanche de type CNO et d’autre part
que l’étoile à neutrons pourrait être la plus massive connue à ce jour, avec une masse de 1.97±0.04
M¯ (Demorest et al. 2010). Une telle masse est incompatible avec une matière dense composée de
particules exotiques et il est très intéressant de noter qu’une mesure du rayon de l’étoile à neutrons
permettrait donc de contraindre l’équation d’état de la matière dense.
J1600−3053 a été découvert à la suite d’un relevé effectué avec le radiotélescope de Parkes (Jacoby
et al. 2007). Il se trouve dans un système binaire avec une étoile compagnon dont la masse minimum
a été estimée à 0.20 M¯. Les pulsars milliseconde J1853+1303, J2129−5721 et J1911−1114 ont été
découverts à la suite de relevés radio effectués avec le radiotélescope de Parkes (Stairs et al. 2005;
Lorimer et al. 1996). Ils sont tous trois impliqués dans des systèmes binaires avec des compagnons
dont les masses minimales sont respectivement 0.24 M¯, 0.14 M¯ et 0.12 M¯. Il est intéressant de
noter que l’étude du mouvement de J1853+1303 sur son orbite large a permis d’apporter de nouvelles
contraintes sur plusieurs principes relativistes (Stairs et al. 2005).
IV.1.1 Présentation des observations et traitement des données
Les six pulsars milliseconde ont été observés avec les trois European Photon Imaging Cameras
(EPIC) à bord de XMM-Newton. Les caméras MOS1 et MOS2 ont été utilisées en mode full frame
(imaging) et la caméra pn en mode fast timing. Les dates d’observation et les temps d’exposition sont
donnés dans le tableau IV.2. Dans tous les cas, les caméras étaient protégées des photons optiques,
IR et UV par un filtre medium, sauf pour l’observation de J1911−1114 avec la caméra pn au cours
de laquelle un filtre thin a été utilisé. Les données ont été traitées avec la version 10.0 du Science
Analysis System (SAS) 4.
Afin d’obtenir des fichiers d’évènements, nous avons commencé par réduire les fichiers bruts
d’observation EPIC (ODFs pour Observation Data Files) avec les scripts emproc et epproc pour les
données MOS et pn respectivement combinés aux fichiers de calibration de l’instrument (CCFs pour
Current Calibration Files 5). Nous avons ensuite filtré les intervalles de l’exposition caractérisés
par un haut niveau de bruit de fond associé à des émissions de protons mous par le Soleil et qui
peuplent l’atmosphère de la Terre 6. Pour ce faire, nous avons calculé l’histogramme des évènements
d’énergies supérieures à 10 keV pour les caméras MOS et d’énergies comprises entre 10 keV et 12
4. http ://xmm.esac.esa.int/sas
5. http ://xmm.vilspa.esa.es/external/xmm_sw_cal/calib/ccf.shtml
6. Voir http ://www.star.le.ac.uk/ amr30/BG/BGTable.html pour les différentes contributions du bruit de fond
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Paramètre J0613−0200 J1614−2230 J1600−3053
Ascension droite, α (h,m,s) . 06 : 13 : 43.9731 16 : 14 : 36.5076 16 : 00 : 51.9034
Déclinaison, δ (deg,m,s). . . . . −02 : 00 : 47.0749 −22 : 30 : 30.7820 −30 : 53 : 49.3743
Mvt propre, µα (mas.yr−1) . . 1.46 −1.76 −0.92
Mvt propre, µδ (mas.yr−1) . . −10.17 −63.32 −6.92
Date position (MJD) . . . . . . . 49512 52817 55000
Fréquence, f (s−1) . . . . . . . . . . 326.60 317.38 277.94
Dérivée, f˙ (×10−16 s−2) . . . . . −10.22 −9.70 −7.34
Dispersion, DM (cm−3.pc) . . 38.77 34.48 52.32
Période binaire, PB (jours) . 1.20 8.69 14.35
Paramètres dérivés
Distance (kpc) . . . . . . . . . . . . . . 0.48 ± 0.14 1.30 ± 0.25 1.58 ± 0.30
Log(E˙) (erg.s−1) . . . . . . . . . . . . . 34.10 34.08? 33.87
Age caractéristique, τc (Gyr) 5.27 5.19? 6.45
BLC (×104 G) . . . . . . . . . . . . . . . 5.44 5.28? 3.56
Découverte . . . . . . . . . . . . . . . . . (1) (2) (3)
Paramètre J1853+1303 J2129−5721 J1911−1114
Ascension droite, α (h,m,s) . 18 : 53 : 57.3194 21 : 29 : 22.7540 19 : 11 : 49.2871
Déclinaison, δ (deg,m,s). . . . . 13 : 03 : 44.0831 −57 : 21 : 14.0963 −11 : 14 : 22.2138
Mvt propre, µα (mas.yr−1) . . −1.63 −1.53 9.15
Mvt propre, µδ (mas.yr−1) . . −2.07 −7.26 −9.54
Date position (MJD) . . . . . . . 52972 50444 50458
Fréquence, f (s−1) . . . . . . . . . . 244.39 268.36 275.80
Dérivée, f˙ (×10−16 s−2) . . . . . −5.20 −15.00 −10.69
Dispersion, DM (cm−3.pc) . . 30.56 31.86 30.97
Période binaire, PB (jours) . 115.65 6.62 2.72
Paramètres dérivés
Distance (kpc) . . . . . . . . . . . . . . 2.09 ± 0.25 1.34 ± 0.49 1.22 ± 0.14
Log(E˙) (erg.s−1) . . . . . . . . . . . . . 33.70 34.17 33.84
Age caractéristique, τc (Gyr) 7.43 3.15 7.19
BLC (×104 G) . . . . . . . . . . . . . . . 2.56 4.74 3.32
Découverte . . . . . . . . . . . . . . . . . (4) (5) (5)
Tableau IV.1 – Ephémérides des six pulsars milliseconde étudiés. La distance de J0613−0200 provient d’une
mesure de parallaxe (Abdo et al. 2009b), les autres sont tirées du modèle de densité d’électrons dans la Galaxie NE2001
(Cordes & Lazio 2002). Les valeurs de E˙ sont corrigées de l’effet Shklovskii (Shklovskii 1970) lorsque la vitesse propre
du pulsar est connue. Les valeurs repérées par ? ont été tirées de Demorest et al. (2010). Références : (1) Lorimer et al.
(1995), (2) Hessels et al. (2005), (3) Jacoby et al. (2007), (4) Stairs et al. (2005), (5) Lorimer et al. (1996).
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Pulsar Date d’observation (MJD) Exposition MOS (ks) Exposition pn (ks)
J0613−0200 22/03/2007 (54181) 68.0 (65.5) 67.0 (65.2)
J1614−2230 12/02/2011 (55605) 23.3 (20.9) 23.5 (18.5)
J1600−3053 17/02/2008 (54513) 31.5 (23.8) 30.5 (21.2)
J1853+1303 20/04/2008 (54576) 31.1 (13.4) 30.1 (23.7)
J2129−5721 19/04/2007 (54209) 55.7 (55.2) 53.4 (52.8)
J1911−1114 27/04/2007 (54217) 61.7 (51.8) 60.9 (48.3)
Tableau IV.2 – Détails des observations XMM-Newton de six pulsars milliseconde. Les temps d’exposition des
caméras MOS et pn avant et après élimination des intervalles de temps contaminés par des émissions de protons mous
sont donnés.
keV pour les photons pn. Les intervalles de temps présentant des taux de comptage supérieurs à
0.25 coups.s−1 pour MOS et 0.15 coups.s−1 pour pn ont ainsi été filtrés. La somme des longueurs des
intervalles restant après filtrage (les GTIs, good timing intervals) est indiquée entre parenthèses à
côté de chaque temps d’exposition total pour les deux types de caméras dans le tableau IV.2. Les
évènements restant sont ensuite filtrés selon deux critères (des détails sur ces sélections peuvent être
trouvés dans XMM-Newton SOC 2010) :
– le nombre de pixels impliqués dans la détection d’un évènement unique (pattern) : les évène-
ments simples, doubles, triples et quadruples (pattern ≤ 12) sont retenus pour le MOS alors que
seuls les évènements simples et doubles (pattern ≤ 4) sont retenus pour le pn en raison d’une
meilleure calibration en énergie
– la "qualité" des évènements suivant leur origine spatiale (les photons provenant d’en dehors
du champ de vue doivent être filtrés) ou l’état du détecteur à l’endroit de la détection : cette
sélection se fait grâce aux filtres XMMEA_EM et XMMEA_EP pour MOS et pn respectivement
qui vont permettre de repérer les "mauvais" évènements
Enfin, nous avons effectué un filtrage suivant l’énergie des photons détectés en fonction des capacités
de chaque instrument (voir section III.2.1.1). Dans un premier temps, les photons d’énergies comprises
entre 0.2 et 10 keV pour MOS et 0.2 et 15 keV pour pn ont été retenus. On note cependant que les
détecteurs MOS et pn ainsi que la structure qui les entoure sont sources de photons émis par
fluorescence de métaux (par exemple Al et SI pour MOS ou Cu et Ni pour pn) lorsqu’ils sont excités
par des particules de haute énergie du milieu interstellaire (XMM-Newton SOC 2010). Certaines
observations peuvent ainsi être largement contaminées autour de 1.5−1.7 keV pour MOS et 1.5, 5.5 et
8 keV pour pn. A ces raies de fluorescence peut s’ajouter le bruit du détecteur en-dessous de ∼ 0.4 keV.
Après avoir effectué une première analyse du spectre sur la totalité de la bande en énergie accessible
avec chaque détecteur, nous avons donc filtré les intervalles qui semblaient être contaminés par ces
différentes sources de bruit instrumental.
Les données Fermi LAT utilisées dans cette analyse ont été recueillies depuis la mise en service
le 30 juin 2008 jusqu’au 20 janvier 2011 (30 mois). Les évènements de la classe diffuse et d’énergies
supérieures à 100 MeV ont été retenus. La fonction de réponse instrumentale (IRF) utilisée lors de
cette analyse est P6_V3 7 (voir équation III.7). Afin de limiter la détection de photons γ produits
7. http ://fermi.gsfc.nasa.gov/ssc/data/analysis/documentation/Cicerone/Cicerone_LAT_IRFs/IRF_overview.html
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par l’interaction des rayons cosmiques avec la haute atmosphère terrestre (albédo terrestre), les
évènements dont la direction d’incidence forme un angle supérieur à 105◦ avec le zénith ont été exclus.
Les données ont été traitées avec les Fermi Science Tools v9r21 8.
IV.1.2 Analyse des données XMM-Newton
IV.1.2.1 Analyse spectrale
La première étape de l’analyse des données XMM-Newton est la détection de sources dans le
champ de vue des caméras MOS (cette étape ne s’applique pas à la caméra pn car elle est ici utilisée
en mode timing). Pour ce faire, nous avons utilisé le script edetect_chain qui permet d’effectuer toutes
les étapes de la chaîne de détection pour les deux caméras MOS et dans plusieurs bandes en énergie
simultanément. Les détections combinées d’une même source par les deux caméras et dans différentes
bandes en énergie augmentent la fiabilité (et la significativité) de la détection. Nous avons choisi
d’utiliser trois bandes d’énergie : 0.2−0.8 keV, 0.8−3 keV et 3.0−10 keV. Le script commence par
générer une carte d’exposition qui donne l’efficacité spatiale de l’instrument (eexpmap et emask)
puis effectue une première détection de sources par une méthode de boîtes glissantes (eboxdetect
en mode local). Une boîte dont la taille a été fixée à 3×3 pixels est déplacée sur l’image, elle-même
échantillonnée afin d’obtenir des pixels de taille 4′′×4′′. Cette étape permet d’extraire une liste de
positions des sources présentes dans le champ de vue et d’en déduire une carte du bruit de fond
(esplinemap). Une seconde détection de sources est alors effectuée toujours par la méthode des boîtes
glissantes (eboxdetect en mode map), mais la connaissance d’une carte du bruit de fond permet
d’augmenter la sensibilité de la détection. Enfin, une dernière étape consiste en l’estimation de
différentes grandeurs telles que le maximum de vraisemblance ou le flux en énergie de chaque source
détectée (emldetect), ainsi qu’en l’élaboration d’une carte de sensibilité (esensmap). Le but principal
de cette détection de source est de déterminer si une source est présente à la position donnée par
les observations radio et éventuellement d’estimer la vraisemblance de la détection. Le maximum
de vraisemblance donné par emldetect est défini comme ML =− ln(pc), avec pc la probabilité que les
coups détectés soient causés par des fluctuations aléatoires poissoniennes du bruit de fond 9. La liste
finale regroupe toutes les sources du champ de vue dont le maximum de vraisemblance est tel que ML
≥ 10, ce qui correspond à une hypothèse nulle de ∼ 4.5×10−5 soit ∼ 4 σ.
Dans le cas où une source a été détectée à une position cohérente avec la position donnée par
les observations radio (corrigée du mouvement propre du pulsar si nécessaire), nous avons extrait
des spectres MOS1 & MOS2 en considérant une région source circulaire centrée sur la position de la
source. Nous avons choisi un rayon de 60′′ ce qui permet d’extraire ∼ 90 % de l’énergie collectée. Ce
rayon a été réduit (jusqu’à 15′′ au minimum) dans le cas où une source contaminante se trouvait à
proximité. Lors de l’utilisation de la caméra pn en mode timing, l’information spatiale des évènements
détectés sur une région définie du CCD numéro 4 n’est enregistrée que dans la direction RAWX
(colonnes). Les évènements sont ensuite translatés vers la base du CCD dans la direction RAWY pour
8. http ://fermi.gsfc.nasa.gov/ssc/data/analysis/scitools/overview.html
9. Watson et al. (2009) font cependant remarquer que, pour des raisons statistiques exposées par Protassov et al. (2002),
ce maximum de vraisemblance est différent de la significativité de la détection. Le lien entre ces deux valeurs devrait être
déterminé de façon rigoureuse par l’intermédiaire de simulations.
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être lus. Ainsi, une image du champ de vue pn en mode timing est unidimensionnelle et échantillonnée
en 64 pixels (chacun de taille 4.1′′×4.1′′) dans la direction RAWX. Un spectre pn est donc extrait à
partir d’une région rectangulaire centrée sur le pixel contenant le pulsar (généralement le pixel 37
ou 38) et dont la largeur est ajustée afin d’optimiser le rapport signal-sur-bruit. Pour les caméras
MOS & pn, un spectre du bruit de fond est calculé en considérant des régions de formes similaires aux
régions sources et dont les positions leur permettent de ne pas contenir de sources. Nous avons ensuite
déterminé une matrice de redistribution (RMF pour redistribution matrix file) qui donne la répartition
de l’énergie d’un photon incident dans les différents canaux du détecteur ainsi qu’un fichier de réponse
auxiliaire (ARF pour ancillary response file) rendant compte des différentes caractéristiques du
détecteur en fonction de l’énergie du photon incident (surface efficace, efficacité quantique . . .) grâce
aux scripts rmfgen et arfgen respectivement. Les fichiers source, bruit de fond, RMF et ARF sont
ensuite groupés grâce au script grppha 10 et les spectres sont échantillonnés de façon à contenir au
moins 25 coups par bin (nécessaires à l’utilisation de la statistique du χ2 lors de l’ajustement) et
à donner des points significatifs sur le spectre final. Les spectres MOS1, MOS2 et pn sont ensuite
analysés simultanément avec Xspec version 12.6 11. Ce logiciel va permettre d’ajuster un spectre
calculé Cp(I) à partir d’un modèle et d’un jeu de paramètres au spectre observé à travers le détecteur
C(I) produit par la convolution du spectre source réel f (E) et de la réponse de l’instrument R(I,E),
cette dernière donnant la probabilité qu’un photon incident d’énergie E soit détecté dans le canal I.
Le spectre observé et le spectre réel sont ainsi reliés par :
C(I)=
∫ ∞
0
f (E)R(I,E)dE (IV.1)
Le spectre réel f (E) est supposé pouvoir être décrit par une forme spectrale connue (une loi de
puissance absorbée par exemple) qui dépend d’un certain nombre de paramètres p1, p2 . . . pn. Xspec va
permettre de tester la capacité d’un jeu de paramètres à reproduire le spectre observé au travers du
détecteur C(I) en faisant varier les valeurs de chaque paramètre et en calculant à chaque itération :
le spectre réel associé au jeu de paramètres f (E), le spectre observé résultant Cp(I) (équation IV.1) et
l’adéquation entre Cp(I) et le spectre réellement observé C(I) grâce à un test du χ2 donné par :
χ2 =∑(C(I)−Cp(I)
σ(I)
)2
(IV.2)
avec σ(I) l’incertitude sur C(I) (σ(I)=pC(I) le cadre de la statistique de Poisson utilisée lorsque C(I)
est un nombre de coups dans le détecteur). Après cette étape de détermination du meilleur de jeu de
paramètres décrivant le spectre observé et par là-même le spectre réel, l’utilisation de la statistique
du χ2 permet de définir des intervalles de confiance (à 90 % généralement) pour chaque paramètre.
Dans le cas où la chaîne de détection n’a pas mis en évidence de source à la position donnée
par les éphémérides radio, nous avons calculé une limite supérieure à partir des données MOS.
Nous avons extrait les coups de régions source et bruit de fond comme décrit précédemment. Le
script eregionanalyse nous a ensuite permis de soustraire les coups du bruit de fond à ceux de la
région source et de calculer une limite supérieure à 2 σ sur le nombre de coups dans la région
10. http ://heasarc.nasa.gov/docs/software/ftools/ftools_menu.html
11. http ://heasarc.nasa.gov/xanadu/xspec/
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source que nous avons converti en flux grâce au script PIMMS 12. Nous avons choisi comme modèle
spectral une loi de puissance absorbée dont l’indice Γ= 1.8 et nH = 5×1020 cm−2 correspondent aux
moyennes mesurées pour les pulsars milliseconde. Nous avons vérifié que cette valeur d’absorption
du rayonnement X par le milieu interstellaire était cohérente avec celles données par l’outil nH 13
qui évalue la colonne densité totale d’hydrogène HI le long de la ligne de visée et jusqu’au bord
de la galaxie. Cette absorption résulte de l’effet photoélectrique des photons X sur les atomes se
trouvant sur la ligne de visée (He, N, C . . .) et dont les abondances sont données en fonction de celle de
l’hydrogène. Elle peut être exprimée par phabs= e−nH×σtot avec σtot la somme des sections efficaces
des éléments considérés (Balucinska-Church & McCammon 1992).
IV.1.2.2 Analyse temporelle
La résolution temporelle de la caméra pn en mode timing (∼ 30 µs, voir tableau III.1) permet de
mener une étude temporelle des pulsars milliseconde. De plus, la sensibilité accrue de la caméra pn
par rapport aux caméras MOS (environ deux fois supérieure, voir Watson et al. (2001)) nous a permis
de rechercher des pulsations dans les données pn malgré l’absence de détection dans les données MOS.
Pour ce faire, nous avons extrait des régions source et de bruit de fond rectangulaires tel que décrit
précédemment. Lorsque aucune information spectrale permettant de définir l’intervalle présentant
de meilleur rapport signal-sur-bruit n’était disponible, nous avons utilisé des rectangles de largeur
égale à trois pixels et effectué la recherche de pulsation dans trois domaines d’énergie standards.
Les observations passées ont montré que l’émission est maximale entre 0.3 et 2 keV pour les MSPs
émettant principalement en X par des phénomènes thermiques (Zavlin et al. 2002) et 0.6 et 12 keV
pour les MSPs dont l’émission est dominée par des processus non-thermiques (Webb et al. 2004a).
Nous avons cependant choisi de réduire ce dernier intervalle à 1-8 keV en raison de l’absorption
du milieu interstellaire et du bruit de la caméra pn. Nous avons également considéré la totalité
de l’intervalle accessible avec la caméra pn, soit 0.3-12 keV. Nous avons ensuite converti les temps
d’arrivée des photons enregistrés dans le référentiel du satellite au barycentre du Système Solaire
(voir section III.1.2.1) grâce au script barycen et aux coordonnées données par les éphémérides radio
corrigées du mouvement propre du pulsar si nécessaire (tableau IV.1). Depuis la version 1.18, ce
script permet d’utiliser les éphémérides JPL DE200 ou JPL DE405 en fonction de l’éphéméride dont
nous disposons. Les temps d’arrivée barycentrés sont convertis en valeurs de phase rotationnelle
selon l’équation III.2 grâce au logiciel Tempo2 14. Une étape importante lors de cette conversion est de
baser le calcul des phases sur le temps d’arrivée barycentré utilisé comme référence pour l’élaboration
de l’éphéméride radio utilisée (généralement repéré par TZRMJD dans les éphémérides Tempo2, voir
section III.1.2.1). Un phasogramme absolu (ou basé sur le même TOA qu’en radio) est ensuite calculé
en faisant l’histogramme des valeurs de phase φ, pour 0<φ< 1. L’erreur sur le nombre de coups Ni
dans chaque intervalle (bin) du phasogramme sera prise comme poissonnienne et est donc donnée par√
Ni. Le niveau de bruit de fond est donné par le nombre de coups totalisés dans la région bruit de
fond divisé par le nombre de intervalles du phasogramme.
12. http ://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/software/tools/pimms.html
13. http ://heasarc.gsfc.nasa.gov/cgi-bin/Tools/w3nh/w3nh.pl
14. http ://www.atnf.csiro.au/research/pulsar/tempo2/
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IV.1.3 Analyse des données Fermi-LAT
IV.1.3.1 Analyse spectrale
Nous avons débuté l’analyse spectrale des données Fermi-LAT en sélectionnant les évènements
d’énergies comprises entre 200 MeV et 20 GeV contenus dans une région d’intérêt (ROI) carrée centrée
sur la position radio du pulsar milliseconde. La taille de la ROI a été choisie de façon à minimiser
la contribution de sources brillantes voisines ainsi que l’émission diffuse du plan galactique tout
en maximisant la couverture de la PSF (voir section III.2.2.2). Nous avons modélisé le bruit de
fond associé à l’émission diffuse galactique et extra-galactique ainsi que le bruit instrumental. Les
composantes galactique et extra-galactique ont été modélisées grâce aux modèles gll_iem_v02.fit et
isotropic_iem_v02.fit respectivement 15, ce dernier rendant également compte du bruit instrumental
résiduel. Nous avons également modélisé les sources contenues dans la ROI (à l’exception du MSP)
qui présente une valeur de Test Statistique TS ≥ 25. Le TS est défini comme deux fois la différence
entre le logarithme de la vraisemblance du model de bruit de fond d’une région de taille fixée lorsque
la source considérée est présente (L1) et absente (L0) : TS = 2(L1−L0). La probabilité d’obtenir une
valeur TS à une position non connue a priori est proche de la moitié de la valeur d’une distribution χ2
à quatre degrés de liberté, de sorte que TS = 25 correspond à une probabilité de fausse détection de
∼ 2.5×10−5 soit ∼ 4.2 σ (Abdo et al. 2010a). D’une manière générale, nous avons modélisé chaque
source supplémentaire avec une loi de puissance pour laquelle nous avons ajusté l’indice photonique 16
et la normalisation. Dans le cas où une source avait été associée à un pulsar, nous avons utilisé une loi
de puissance à coupure exponentielle conformément à la description des modèles du paragraphe II.2 :
dN
dE
=N0 E−Γ exp
[
−
(
E
Ec
)]
(IV.3)
L’indice photonique Γ, la normalisation N0 et l’énergie de coupure Ec ont été laissés libres lors de
l’ajustement du modèle.
Nous avons ensuite utilisé l’outil de détermination du maximum de vraisemblance gtlike 17 afin
d’ajuster les paramètres spectraux du pulsar. Pour ce faire, nous avons ajouté au modèle de bruit de
fond établi précédemment une source ponctuelle localisée à la position nominale du pulsar et dont le
spectre est donné par l’équation IV.3. Nous avons estimé la significativité de la coupure en comparant
les valeurs de TS données par les ajustements avec (TSc) et sans (TSp) coupure : sc =
√
TSc−TSp.
Les erreurs statistiques à 1 σ ont été déterminées pour chaque paramètre spectral en faisant varier
chaque paramètre tout en optimisant les autres jusqu’à obtenir une valeur de TS = TSmax−1. Les
erreurs systématiques ont pu être évaluées en répétant l’ajustement avec gtlike et en considérant
des IRFs modifiées en fonction des incertitudes sur la surface efficace de l’instrument. Nous avons
enfin calculé une distribution spectrale en énergie (SED) en échantillonnant l’intervalle en énergie
considéré (200 MeV - 20 GeV) de manière à obtenir des points significatifs et en ajustant la valeur de
15. http ://fermi.gsfc.nasa.gov/ssc/data/access/lat/BackgroundModels.html
16. La densité spectrale de flux f (E) (en erg.s−1.cm−2.eV−1 par exemple) est reliée à la densité photonique de flux dNdE (en
s−1.cm−2.eV−1 par exemple) par la relation dNdE =
f (E)
E . Pour une loi de puissance, on a f (E)=E−α avec α l’indice spectral.
Cette même loi de puissance donnerait donc pour la densité photonique de flux dNdE = E
−α
E = E−α−1 = E−Γ avec Γ=α+1
l’indice photonique
17. http ://fermi.gsfc.nasa.gov/ssc/data/analysis/scitools/help/gtlike.txt
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flux à partir d’une loi de puissance d’indice Γ= 2.1 dans chaque intervalle prise individuellement.
Lorsque aucune source γ n’a été associée au pulsar étudié, nous avons déterminé une limite
supérieure à 2 σ sur le flux. Pour ce faire, nous avons ajouté au modèle une source de caractéristiques
spectrales données à la position nominale du pulsar. Nous avons choisi une loi de puissance à coupure
exponentielle d’indice Γ= 1.5 et d’énergie de coupure Ec = 1.9 GeV qui correspondent aux moyennes
pondérées des valeurs déterminées par Abdo et al. (2009b). Après avoir déterminé le maximum de
vraisemblance du modèle ainsi constitué, nous avons artificiellement augmenté le flux de notre source
jusqu’à atteindre une valeur de TS = TSmax−4. La valeur de flux ainsi obtenue est utilisée comme
limite supérieure à 2 σ.
IV.1.3.2 Analyse temporelle
Dans le but de détecter des pulsations dans les données Fermi LAT, nous avons sélectionné les
évènements contenus dans une région d’intérêt circulaire dont le rayon ρ varie en fonction de la
position du pulsar en coordonnées galactiques : ρ = 1◦ pour |b| > 10◦ et ρ = 0.◦5 pour |b| < 10◦ (Abdo
et al. 2009b, 2010e). De cette façon, la contribution de l’émission diffuse galactique est diminuée si
la source est proche du plan galactique. De plus, le faible rayon d’extraction permet de limiter la
contamination des fonds diffus galactique et extra-galactique même si seule une partie de la PSF est
couverte.
Les évènements sélectionnés ont ensuite été barycentrés et convertis en valeurs de phase grâce aux
éphémérides radio (tableau IV.1) et au module fermi 18 livré avec le logiciel Tempo2. La significativité
du signal pulsé a été déterminée grâce au H-test (voir paragraphe IV.1.2.2).
Nous avons testé notre méthode d’analyse temporelle et notamment la fiabilité du phasage absolu
des profils en considérant des données X, γ et radio du pulsar du Crabe. Les données X utilisées
ont été recueillies lors d’une observation XMM-Newton effectuée en août 2005 19 et leur analyse est
basée sur une éphéméride mensuelle du Crabe déterminée au radiotélescope de Jodrell Bank 20. Le
phasogramme Fermi LAT a été déterminé grâce à une éphéméride du radiotélescope de Nançay. Les
courbes de lumière en X, γ et radio sont présentées figure IV.1.
Nous avons étudié le décalage entre le maximum du pic principal en X et γ et le pic radio de
référence (positionné à φ= 0 sur la figure IV.1). Nous avons pour cela utilisé une fonction Moffat afin
d’ajuster la position du pic principal en X et en γ. Nous avons ré-échantillonné les phasogrammes
X et γ de la figure IV.1 en 1000 intervalles afin d’augmenter la précision de l’ajustement. Ces taux
d’échantillonnage respectent les résolutions spatiales des instruments (voir chapitres III.2.1.1 et
III.2.2.2). Les ajustements ont montré que le pic principal X est centré en φ= 0.9911±0.0004 alors
que le pic principal γ est centré en φ= 0.9904±0.0007 (erreurs à 1 σ). Ces valeurs sont en accord avec
les positions X déterminée grâce à une observation avec le Rossi X-Ray Timing Explorer (RXTE) (Rots
et al. 2004) ainsi que celle obtenue avec XMM-Newton par Martin-Carrillo et al. (2011) et la position
γ déterminée avec le Fermi LAT par Abdo et al. (2010d).
18. http ://fermi.gsfc.nasa.gov/ssc/data/analysis/user/
19. Ces données ont été choisies aléatoirement sachant que le Crabe est observé environ deux fois par an avec XMM-
Newton
20. http ://www.jb.man.ac.uk/ pulsar/crab.html
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Figure IV.1 – Phasogrammes γ (haut), X (milieu) et radio (bas) du pulsar du Crabe. Les phasogrammes γ et X
sont échantillonnés en 100 intervalles. Le pic principal du phasogramme radio est centré sur φ= 0. Deux rotations
du pulsar sont représentées. Les barres d’erreur donnent l’incertitude à 1 σ sur le nombre de coups dans chaque
intervalle.
IV.1.4 Résultats
IV.1.4.1 J0613−0200
La chaîne de détection appliquée aux données MOS a révélé la présence d’une source à la position
RA = 06h13m43.s90 ± 0.s08, dec = −02◦00′46.′′58 ± 1.′′24 en J2000, avec les erreurs à 1 σ qui comprennent
les incertitudes statistiques et systématiques (Watson et al. 2009). Cette position est compatible avec
la position radio donnée dans le tableau IV.1 extrapolée à la date de l’observation XMM-Newton (RA
= 06h13m43.s97, dec = −02◦00′46.′′20, voir figure IV.2). Le maximum de vraisemblance est le plus élevé
dans la bande 0.8−3 keV avec ML ≈ 100 pour MOS1 & MOS2. Dans la bande 0.2−3 keV, nous avons
obtenu ML ≈ 30 et ML < 1 dans la bande 3−10 keV. Cette détection significative d’une source à la
position nominale du pulsar nous a permis d’extraire puis d’ajuster les spectres MOS1, MOS2 et pn
simultanément.
Des régions circulaires de rayon 60′′ pour les données MOS et une région rectangulaire de largeur
9 pixels pour les données pn ont été utilisées afin d’extraire des spectres. Le spectre combiné résultant
est présenté dans la partie gauche de la figure IV.3. Les évènements d’énergies supérieures à 3 keV
ont été filtrés car ils présentaient un rapport signal-sur-bruit trop faible (< 1).
Nous avons débuté l’ajustement du spectre de la figure IV.3 (gauche) en utilisant une loi de
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Figure IV.2 – Image du champ de vue des caméras MOS autour de J0613−0200. Les couleurs correspondent à des
bandes en énergie différentes : rouge pour 0.2−0.8 keV, vert pour 0.8−3 keV et bleu pour 3−10 keV. La croix rouge
donne la position radio du pulsar extrapolée à la date d’observation. Le rectangle blanc montre la projection du CCD
pn utilisé pour l’observation en mode timing.
puissance absorbée. L’outil nH nous a permis d’évaluer la colonne densité d’hydrogène intégrée le
long de la ligne de visée. Dans la direction de J0613−0200, nous obtenons nH ≈ 2.5×1021 cm−2.
Le spectre est bien décrit par une loi de puissance absorbée ou par un corps noir absorbé. Dans
ce dernier cas, la température mesurée est T = (3.5±0.8)×106 K. Les résultats sont résumés dans
le tableau IV.3. Devant la difficulté à déterminer des intervalles contraignants pour les différents
paramètres spectraux, nous avons réitéré les ajustements précédents en fixant la valeur de l’absorption
interstellaire à nH = 5×1020 cm−2. Le spectre est encore une fois bien ajusté par des composante
thermique ou non-thermique. Nous avons utilisé l’ajustement en loi de puissance et nH fixe pour
calculer des valeurs de luminosité et d’efficacité X définie comme ηX = LX /E˙ que nous présentons dans
le tableau IV.10. Nous avons également suivi les prédictions des modèles d’émission (voir paragraphe
II.3) et utilisé une combinaison de loi de puissance et de corps noir, mais la statistique limitée ne nous
a pas permis d’améliorer les ajustements à composante unique. Ceci est quantifié par la valeur du
F-test qui donne la probabilité que les variances de deux distributions soient identiques. Dans le cas
de nH fixé, on obtient F = 1.8 soit une significativité de 1.3 σ (probabilité de différence de 82 %) ce qui
montre que l’ajustement à deux composantes n’apporte pas d’amélioration significative par rapport à
un ajustement à composante thermique unique.
76
IV.1 Première analyse de six pulsars milliseconde
10−7
10−6
10−5
 
E2
 
×
 F
lu
x 
(ke
V.
cm
−
2 .
s−
1 )
0.5 1.0 2.0
 Energy (keV)
−2.10−5
−1.10−5
0
1.10−5
2.10−5
R
es
id
ua
ls 
10−7
10−6
10−5
 
E2
 
×
 F
lu
x 
(M
eV
.cm
−
2 .
s−
1 )
0.1 1 10
 Energy (GeV)
−4.10−6
−2.10−6
0
2.10−6
4.10−6
R
es
id
ua
ls 
Figure IV.3 – Gauche : spectre en rayons X de J0613−0200. Les données MOS1 sont en noir, MOS2 en bleu et pn en
rouge. L’ajustement avec une loi de puissance absorbée avec nH = 5×1020 cm−2 et Γ= 2.09 est représenté par la ligne
noire continue. Droite : spectre en rayons γ de J0613−0200. L’ajustement donné par une loi de puissance à coupure
exponentielle avec Γ= 1.71 et Ec = 3.38 GeV est représenté par la ligne noire continue.
Modèle nH kT (keV) Indice photonique Γ χ2ν d.o.f
PL 0.17+0.16−0.08 − 2.82+0.90−1.00 0.74 22
BB 0.0+0.07−0.0 0.30±0.07 − 0.75 22
PL 0.05 − 2.09+0.38−0.35 0.78 23
BB 0.05 0.27±0.06 − 0.83 23
PL + BB 0.05 0.23±0.10 1.81+0.74−0.57 0.83 23
Tableau IV.3 – Résulats de l’ajustement du spectre de J0613−0200 (figure IV.3) avec PL = loi de puissance et BB =
corps noir. Les erreurs données représentent les intervalles de confiance à 90 %. Les valeurs de nH sont en ×1022cm−2.
Afin de rechercher des pulsations dans les données pn, nous avons empilé à la fréquence radio les
1417 évènements d’énergies comprises entre 0.5 et 3 keV contenus dans la région source. Environ 26
% de ces évènements sont estimés provenir du pulsar. Le phasogramme obtenu est représenté figure
IV.4. Les significativités données par le H-test et par le Cm-test sont données dans le tableau IV.5.
La fraction pulsée du nombre total d’évènements dans la région source nécessaire à l’obtention d’une
détection à 3 σ avec le H-test (équation III.15) est p3σ = 0.14. En utilisant l’estimation de la fraction
de ces évènements qui proviendrait du pulsar, on peut prédire qu’une limite supérieure sur la fraction
pulsée intrinsèque du pulsar est pMSP3σ = 0.54.
Nous avons effectué l’analyse spectrale des données Fermi en considérant une ROI de 6◦×6◦.
Dans cette région, nous avons modélisé 6 sources ayant un TS > 25 avec des modèles spectraux en
loi de puissance en plus de la source γ associée à J0613−0200 par Abdo et al. (2009b). Les indices
photoniques donnés par l’ajustement au maximum de vraisemblance sont donnés dans le tableau
IV.11 et le TS de la source est 782. La comparaison des valeurs de TS entre des ajustements avec et
sans coupure exponentielle a révélé une différence ∆TS ∼ 32 soit une significativité de ∼ 5.6 σ. Les
valeurs de luminosité et efficacité sont données dans le tableau IV.10. Le spectre ajusté est présenté
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Figure IV.4 – Phasogrammes γ (haut), X (milieu) et radio (bas) de J0613−0200. Le phasogramme γ est échantillonné
en 30 intervalles alors que le phasogramme X est échantillonné en 10 intervalles. Les significativités des profils X et
γ données par le H-test sont respectivement 20 σ et 2.6 σ. Deux rotations du pulsar sont représentées. Les barres
d’erreur donnent l’incertitude à 1 σ sur le nombre de coups dans chaque intervalle.
dans la partie droite de la figure IV.3.
En utilisant neuf mois de données Fermi, Abdo et al. (2009b) ont montré que l’émission γ provenant
de J0613−0200 est pulsée avec H > 25 (∼ 4 σ). Dans le premier catalogue de pulsars publié par la
collaboration Fermi avec six mois de données, une significativité de 10 σ est rapportée (Abdo et al.
2010e). Afin de déterminer le profil γ basé sur trente mois de données, nous avons commencé par
extraire les évènements d’une région circulaire de rayon 0.◦5, conformément à ce que nous avons
vu au paragraphe IV.1.3.2. L’empilement de ces données avec Tempo2 nous a permis d’obtenir le
phasogramme de la figure IV.4. La valeur du H-test est de 512 soit environ 20 σ. Les valeurs de
fraction pulsée et de décalage par rapport au pic radio sont données dans le tableau IV.11. Notons que
l’ajustement de la position du pic γ donne un résultat différent de celui dérivé par Abdo et al. (2009b),
ce qui peut simplement s’expliquer par l’amélioration de la statistique dans notre cas. Nous avons
également déterminé la significativité de la "bosse" qui avoisine le pic γ à φ∼ 0.25. Pour ce faire, nous
avons commencé par ajuster le profil avec une constante et une Lorentzienne afin de reproduire les
parties non-pulsée et pulsée respectivement, ce qui donné une valeur de χ2 = 66.3 pour 26 degrés de
liberté. Puis, nous avons ajouté une Gaussienne au modèle afin de reproduire la "bosse" et déterminé
χ2 = 30.9 pour 22 degrés de liberté. Le F-test permet alors de montrer que les deux échantillons sont
similaires avec une probabilité de 1.5×10−3 soit une significativité de ∼ 3.2 σ.
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IV.1.4.2 J1614−2230
La chaîne de détection a montré qu’il existe une source X à la position RA = 16h14m36.s53 ± 0.s08,
dec = −22◦30′30.′′67 ± 1.′′26 qui est compatible avec la position extrapolée à partir des éphémérides
radio (RA = 16h14m36.s51, dec = −22◦30′31.′′26). Le maximum de vraisemblance de la détection est
le même dans les bandes 0.2−3 keV et 0.8−3 keV avec ML ∼ 50 pour chaque caméra et nul dans la
bande 3−10 keV. Ceci est confirmé par l’image du champ de vue MOS (figure IV.5) où on peut voir
que la source apparaît rouge/verte. L’observation étant relativement courte et en partie contaminée
par des émission de protons mous, nous avons ajouté à notre observation les données MOS et pn
recueillies lors d’une observation XMM-Newton datant de février 2007. La caméra pn avait alors été
utilisée en mode full frame, interdisant donc toute recherche de pulsation dans le signal.
Figure IV.5 – Identique à la figure IV.2 pour J1614−2230.
Les spectres MOS ont été extraits à partir de régions circulaires de rayon 60′′ alors qu’une région
rectangulaire de 5 pixels de large a été utilisée pour la caméra pn. Nous avons gardé les évènements
d’énergies inférieures à 3 keV. Dans les anciennes données, une source X située dans le voisinage
de J1614−2230 (non-visible dans les nouvelles données) nous a contraints à restreindre le rayons
d’extraction à 30′′. Nous avons conservé les évènements d’énergies comprises entre 0.2 et 5 keV. Le
spectre combiné résultant est présenté figure IV.6.
Dans un premier temps, nous avons ajusté le spectre de la figure IV.6 (partie gauche) avec une loi
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Figure IV.6 – Gauche : spectre en rayons X de J1614−2230. Les données MOS1 sont en noir, MOS2 en bleu et
pn en rouge. L’ajustement donné par une combinaison loi de puissance et corps noir absorbés avec nH = 2.4×1021
cm−2, Γ= 1.25 et kT = 0.13 keV est représenté par la ligne noire continue. Droite : spectre en rayons γ de J1614−2230.
L’ajustement donné par une loi de puissance à coupure exponentielle avec Γ= 1.07 et Ec = 1.89 GeV est représenté par
la ligne noire continue.
Modèle nH kT1 (keV) kT2 (keV) Indice photonique Γ χ2ν d.o.f
PL 0.37+0.23−0.12 − − 4.64+1.50−0.88 0.94 77
BB 0.07+0.13−0.07 0.20
+0.05
−0.04 − − 1.04 77
PL + BB 0.24+0.33−0.13 0.13
+0.04
−0.02 − 1.25+2.30−1.75 0.83 75
BB + BB 0.20+0.22−0.11 0.15
+0.04
−0.04 0.88
+2.54
−0.54 − 0.82 75
Tableau IV.4 – Résultats de l’ajustement du spectre de J1614−2230 (figure IV.6) avec PL = loi de puissance et BB =
corps noir. Les erreurs données représentent les intervalles de confiance à 90 %. Les valeurs de nH sont en ×1022cm−2
et sont bornées par la limite supérieure nmaxH = 1021 cm−2 donnée par l’outil nH .
de puissance absorbée puis un corps noir absorbé en laissant nH varier. Les résultats sont donnés
dans le tableau IV.4. L’ajustement en loi de puissance simple donne un indice photonique irréaliste
ainsi qu’une absorption interstellaire trop élevée par rapport à la limite supérieure donnée par l’outil
nH (1021 cm−2). Un corps noir donne un bon ajustement mais ne permet pas de rendre compte des
points situés au-delà de 2 keV dans le spectre. Nous avons donc utilisé une forme spectrale à deux
composantes. Les valeurs de luminosité et efficacité basées sur cette dernière forme spectrale sont
données dans le tableau IV.10. La comparaison des ajustements à une et deux composantes a donné
F = 10.6, soit une significativité de 3.9 σ.
Nous avons effectué une recherche de pulsations en considérant les 1543 évènements d’énergies
comprises entre 0.4 et 3 keV contenus dans la région source, dont environ 15 % sont estimés provenir
du pulsar. Le phasogramme obtenu est représenté figure IV.7. La valeur du H-test est donnée dans le
tableau IV.5. Le pic peut être modélisé avec une Gaussienne centrée en φ= 0.66±0.02 et de largeur
à mi-hauteur FWHM = 0.15±0.07. Remarquant que ce dernier paraît coïncider avec le pic γ, nous
avons déterminé la significativité de la pulsation sous l’hypothèse d’un alignement entre les profils X
et γ avec le Cm-test. La valeur obtenue est donnée dans le tableau IV.5. Enfin, la significativité de la
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pulsation en considérant un alignement avec le pic radio est inférieure à 1 σ.
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Figure IV.7 – Phasogrammes γ (haut), X (milieu) et radio (bas) de J1614−2230. Le phasogramme γ est échantillonné
en 30 intervalles alors que le phasogramme X est échantillonné en 16 intervalles. Les significativités des profils X
et γ données par le H-test sont respectivement 8.8 σ et 4 σ. Deux rotations du pulsar sont représentées. Les barres
d’erreur donnent l’incertitude à 1 σ sur le nombre de coups dans chaque intervalle.
Pour l’analyse spectrale des données Fermi, nous avons modélisé les 8 sources autres que le pulsar
contenues dans une région de 7◦×7◦. L’ajustement en loi de puissance à coupure exponentielle au
maximum de vraisemblance pour lequel les paramètres spectraux sont donnés dans le tableau IV.11 a
donné une valeur de TS = 575. En comparant cette valeur à celle donnée par un ajustement avec une
loi de puissance sans coupure exponentielle, nous avons pu déterminer que la coupure est significative
∼ 7.5 σ. Les valeurs de luminosité et efficacité au-dessus de 100 MeV sont données dans le tableau
IV.10. Le spectre ajusté est présenté figure IV.6.
La détection d’une émission γ pulsée provenant de J1614−2230 a été rapportée par Abdo et al.
(2009b) ainsi que par Abdo et al. (2010e) avec une significativité de ∼ 7 σ. Nous avons considéré les
évènements contenus dans une région circulaire de rayon 1◦ autour du pulsar et empilé ces données
avec Tempo2. Le phasogramme obtenu est présenté figure IV.7. Avec 30 mois de données, la valeur
du H-test est de 102 soit environ 8.8 σ. Nous avons suivi l’analyse de Abdo et al. (2009b) qui ont
considéré que le profil γ contenait deux pics. Le premier est centré en φ= 0.276±0.009 et le second en
φ= 0.751±0.006 (ajustés avec des Lorentziennes). Le décalage entre ces pics et le profil radio ainsi
que la fraction pulsée sont donné dans le tableau IV.11. Notons que ce décalage sont proches de celui
déterminé par Abdo et al. (2009b) et par Abdo et al. (2010e) avec moins de données.
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IV.1.4.3 J1600−3053
La chaîne de détection appliquée aux données MOS n’a donné aucune preuve de l’existence d’une
source X à la position de J1600−3053, comme montré par la figure IV.8. On peut également remarquer
sur cette image qu’une source brillante (jaune) se trouve alignée avec la position nominale du pulsar
dans la direction RAWY du CCD pn utilisé pour l’observation en timing. Cette configuration rend plus
difficile la recherche de pulsations provenant d’un objet faible puisque la source contaminante est à
l’origine de nombreux coups supplémentaires dans la région source.
Figure IV.8 – Identique à la figure IV.2 pour J1600−3053.
Nous avons suivi la procédure décrite au paragraphe IV.1.2.1 afin de déterminer une limite
supérieure à 2 σ sur le flux entre 0.2 et 10 keV. Les valeurs de luminosité et d’efficacité correspondantes
sont données dans le tableau IV.10.
Comme nous l’avons mentionné au paragraphe IV.1.2.2, la sensibilité accrue de la caméra pn
permet de rechercher des pulsations dans le signal malgré une non-détection avec les caméras MOS.
Pour ce faire et en l’absence de toute information spectrale, nous avons empilé les évènements
sélectionnés dans trois domaines d’énergie différents, tel que décrit au paragraphe IV.1.2.2. La
meilleure significativité a été obtenue dans la bande 1−8 keV avec une valeur de H-test H = 7.5 soit ∼
2 σ. Le phasogramme est présenté figure IV.9. La limite supérieure sur la fraction pulsée du nombre
total de coups dans la région source est p3σ = 0.16. En estimant que les coups au-dessus du niveau de
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bruit de fond viennent du pulsar, on obtient une limite supérieure sur la fraction pulsée intrinsèque de
pMSP3σ = 0.94. Le Cm-test donne des significativités de 1.5 σ et 2.2 σ sous les hypothèses d’alignements
avec les profils radio et γ respectivement (voir ci-dessous pour l’ajustement de la postion du pic γ).
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Figure IV.9 – Phasogrammes γ (haut), X (milieu) et radio (bas) de J1600−3053. Le phasogramme γ est échantillonné
en 18 intervalles alors que le phasogramme X est échantillonné en 8 intervalles. Les significativités des profils X et
γ données par le H-test sont respectivement 4.4 σ et 2 σ. Deux rotations du pulsar sont représentées. Les barres
d’erreur donnent l’incertitude à 1 σ sur le nombre de coups dans chaque intervalle.
Dans le premier catalogue de sources Fermi (Abdo et al. 2010a) basé sur un an de données,
J1600−3053 est associé à la source γ 1FGL J1600.7−3055. Afin d’extraire un spectre, nous avons
modélisé 5 sources autres que le pulsar dans une région de 6◦×6◦ centrée sur la position nominale
de ce dernier. Une première analyse du spectre entre 200 MeV et 20 GeV a suggéré une importante
contamination du bruit de fond en-dessous de 500 MeV. Nous avons donc ajusté un modèle en
considérant seulement les évènements d’énergies supérieures à 500 MeV. L’ajustement en loi de
puissance à coupure exponentielle au maximum de vraisemblance donne un TS de 94. Les paramètres
spectraux sont donnés dans le tableau IV.11. La différence des TS entre les ajustements avec et sans
coupure exponentielle (Γ= 2.04±0.10 dans ce cas) a révélé que cette dernière est significative à ∼ 2.8
σ. Le spectre ajusté est présenté figure IV.10. Les valeurs de luminosité et d’efficacité sont données
dans le tableau IV.10.
Bien que Abdo et al. (2010a) aient proposé une contrepartie γ pour J1600−3053, aucun signal
pulsé significatif (> 5 σ) n’a été détecté jusqu’à présent. Nous avons néanmoins effectué une recherche
de pulsation dans l’émission observée avec le Fermi LAT. Nous avons pour cela sélectionné dans un
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Figure IV.10 – Spectre en rayons γ de J1600−3053. L’ajustement donné par une loi de puissance à coupure
exponentielle avec Γ= 0.81 et Ec = 2.73 GeV est représenté par la ligne noire continue.
premier temps les évènements contenus dans une région circulaire de rayon 1◦ conformément à ce que
nous avons vu au paragraphe IV.1.3.2. L’empilement de ces évènements à la fréquence radio a donné
une significativité de ∼ 2.5 σ avec le H-test. Dans un second temps, nous avons essayé de diminuer la
taille de la région d’extraction (à 0.◦5) et d’ainsi limiter le nombre de photons provenant du bruit de
fond tout en diminuant la couverture de la PSF. Ce deuxième essai a conduit à une valeur de H ≈ 30
soit une probabilité que l’hypothèse nulle est vraie d’environ 6.1×10−6. En prenant en compte le fait
que deux essais ont été nécessaires pour arriver à cette probabilité (ce qui revient à multiplier la
probabilité par 2), on obtient une significativité d’environ 4.4 σ. Le profil γ ainsi obtenu est présenté
figure IV.9. Le pic peut être ajusté avec une Gaussienne centrée en φ= 0.317±0.002 et de largeur à
mi-hauteur FWHM = 0.24±0.03. La fraction pulsée est 0.58±0.08.
IV.1.4.4 J1853+1303, J2129−5721 & J1911−1114
La chaîne de détection appliquée aux données MOS pour ces trois objets n’a pas permis de mettre
en évidence que des sources se trouvaient aux positions nominales de ces pulsars. On note cependant
que pour J2129−5721 et J1911−1114, des sources brillantes ont été localisées à des positions proches
de celles de ces pulsars, ce qui pourrait expliquer la non-détection des pulsars. Pour J2129−5721, une
source de maximum de vraisemblance ML ∼ 560 a été détecté à la position RA = 21h29m19.s80 ± 0.s07,
dec = −57◦21′05.′′17 ± 1.′′03 soit à ∼ 25.′′8 de la position nominale du pulsar. Dans le cas de J1911−1114,
deux sources de maxima de vraisemblance respectifs ML ∼ 10 et ML ∼ 65 ont été détectées à RA =
19h11m50.s37 ± 0.s14, dec = −11◦14′17.′′68 ± 2.′′15 et RA = 19h11m48.s29 ± 0.s09, dec = −11◦14′28.′′22
± 1.′′30 soit à ∼ 16.′′9 et ∼ 15.′′8 de la position nominale du pulsar. Les différentes situations sont
illustrées par les figure IV.11, IV.12 et IV.13.
Nous avons déterminé des limites supérieures à 2 σ sur le flux. Les régions d’extraction utilisées
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Figure IV.11 – Gauche : identique à la figure IV.2 pour J1853+1303. Droite : phasogrammes X (haut) et radio (bas)
de J1853+1303. Le phasogramme X est échantillonné en 15 intervalles. La significativité du profil X donnée par le
H-test est 4.2 σ. Deux rotations du pulsar sont représentées. Les barres d’erreur donnent l’incertitude à 1 σ sur le
nombre de coups dans chaque intervalle.
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Figure IV.12 – Gauche : identique à la figure IV.2 pour J2129−5721. Droite : phasogrammes X (haut) et radio (bas)
de J2129−5721. Le phasogramme X est échantillonné en 14 intervalles. La significativité du profil X donnée par le
H-test est 3.5 σ. Deux rotations du pulsar sont représentées. Les barres d’erreur donnent l’incertitude à 1 σ sur le
nombre de coups dans chaque intervalle.
pour J2129−5721 et J1911−1114 ont été réduites à 15′′ afin de limiter la contamination par les sources
voisines. Les valeurs obtenues ainsi que les limites supérieures correspondantes sur la luminosité et
l’efficacité sont données dans le tableau IV.10.
De la même façon que pour J1600−3053, nous avons recherché des pulsations dans les données pn
85
Chapitre IV. OBSERVATIONS X, γ ET RADIO DE PULSARS MILLISECONDE
 
140
160
180
200
220
 
Co
un
ts
XMM−Newton (0.3 − 12 keV) PSR J1911−1114
 
0.0 0.5 1.0 1.5 2.0
 Phase φ
0.0
0.2
0.4
0.6
0.8
1.0
R
ad
io
 a
m
pl
itu
de
 (a
u)
Nançay (1400 MHz)
Figure IV.13 – Gauche : identique à la figure IV.2 pour J11911−1114. Droite : phasogrammes X (haut) et radio
(bas) de J1911−1114. Le phasogramme X est échantillonné en 12 intervalles. La significativité du profil X donnée par
le H-test est 1.9 σ. Deux rotations du pulsar sont représentées. Les barres d’erreur donnent l’incertitude à 1 σ sur le
nombre de coups dans chaque intervalle.
Pulsar H-test (σ) Cm-test (σ)
J0613−0200 2.6 (0.5−3 keV) 3.81
J1614−2230 4.0 (0.4−3 keV) 4.12
J1600−3053 2.0 (1−8 keV) 2.22
J1853+1303 4.2 (0.3−12 keV) < 11
J2129−5721 3.5 (5−12 keV) 2.31
J1911−1114 1.9 (0.3−12 keV) < 11
Tableau IV.5 – Résultats de l’analyse temporelle des six pulsars milliseconde étudiés dans les rayons X. Les
intervalles en énergie dans lesquels ont été calculées ces significativités sont données entre parenthèses dans la
colonne du H-test. Dans la colonne du Cm-test, 1 indique que la référence a été prise à la position du pic radio le plus
proche alors que 2 indique que la référence a été prise à la position du pic γ le plus proche.
malgré l’absence de détection à partir des données MOS. Nous avons déterminé la significativité des
pulsations dans les trois domaines en énergie décrits dans le paragraphe IV.1.2.2. Il est intéressant
de noter la valeur du H-test de H = 26.2 qui correspond à une significativité de 4.2 σ obtenue pour
J1853+1303. De plus, dans le cas de J2129−5721, le maximum de vraisemblance de la source se
trouvant à proximité du pulsar est supérieur à 200 dans les bandes 0.3−0.8 keV et 0.8−3 keV et
diminue d’un facteur ∼ 10 dans la bande 3−10 keV (ML ∼ 25). Pour cette raison, nous avons calculé
un phasogramme en ne considérant que les évènements d’énergies supérieures à 5 keV. Ceci a permis
d’obtenir le profil présenté par la figure IV.12. La valeur donnée par le H-test est H = 18.8 soit une
significativité d’environ 3.5 σ.
Enfin, aucun de ces trois pulsars n’a été associé a des sources γ. Nous avons donc calculé des
limites supérieures à 2 σ sur la luminosité et l’efficacité dont les valeurs sont données dans le tableau
IV.10.
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Paramètre J0030+0451
Ascension droite, α (h,m,s) 00 : 30 : 27.4322
Déclinaison, δ (deg,m,s) . . . 04 : 51 : 39.7014
Mvt propre, µα (mas.yr−1) . −7.32
Mvt propre, µδ (mas.yr−1) 1.41
Date position (MJD) . . . . . . 52079
Fréquence, f (s−1) . . . . . . . . . 205.53
Dérivée, f˙ (×10−16 s−2) . . . . −4.29
Dispersion, DM (cm−3.pc) . 4.32
Tableau IV.6 – Ephéméride du pulsar milliseconde J0030+0451. La valeur de E˙ tien compte de l’effet Shklovskii
(Shklovskii 1970).
IV.2 J0030+0451 : le premier MSP Fermi LAT
Cette analyse est présentée dans :
? Abdo, A. A., et al. (Fermi Collaboration) 2009, Pulsed γ-rays from the millisecond pulsar
J0030+0451 with the Fermi Large Area Telescope, ApJ 699, 1171
Ma contribution à ce travail a consisté en l’analyse d’anciennes données XMM-Newton de J0030+0451
et plus précisément à l’élaboration du profil absolu de ce pulsar dans les rayons X. Ceci a permis
d’étudier les décalages en phase entre les profils X, γ et radio. Dans le but d’effectuer une analyse
complète, j’ai réanalysé les données Fermi au moment de la rédaction de ce manuscrit. Il est important
de noter que les données XMM-Newton et Fermi considérées ici sont plus récentes que celles présentées
dans l’article.
IV.2.1 Généralités
J0030+0451 a été découvert à la suite de deux relevés radio indépendants, le Arecibo Drift Scan
Search (Somer 2000) et le Bologna Submillisecond Pulsar Survey (D’Amico 2000). Ses caractéristiques
principales sont données dans le tableau IV.6. L’analyse des résidus de chronométrie en radio a permis
de mesurer une parallaxe de 3.3±0.9 mas, ce qui implique une distance d = 300±90 pc (Lommen
et al. 2006). Le modèle de densité d’électrons dans la galaxie NE2001 (Cordes & Lazio 2002) prévoit
une distance de 317 pc cohérente avec la mesure par parallaxe.
Dans le domaine des rayons X, J0030+0451 a été observé pour la première fois au cours des
derniers jours de la mission ROSAT par Becker et al. (2000), soit peu de temps après sa découverte en
radio. Plus tard, Becker & Aschenbach (2002) ont de nouveau observé ce pulsar dans les rayons X, mais
cette fois avec XMM-Newton. Les deux observations ont permis de mettre en évidence un signal pulsé,
avec des profils montrant des pics larges séparés par ∼ 0.5 en phase et des fractions pulsées de l’ordre
de 0.5. Cependant, aucun des deux télescopes n’a pu apporter d’informations relatives à l’alignement
en phase entre les profils X et radio par manque de précision sur la calibration des horloges à l’époque
des observations. Becker & Aschenbach (2002) ont montré que le spectre est bien ajusté par une
composante purement thermique. Plus tard, Bogdanov et al. (2008) ont étudié la possibilité d’ajuster
le spectre avec un modèle d’atmosphère d’hydrogène. A la suite d’une nouvelle observation du pulsar
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avec XMM-Newton, Bogdanov & Grindlay (2009) ont confirmé l’origine principalement thermique des
photons observés entre 0.1 et 2 keV. De plus, ils se sont appuyés sur une nouvelle estimation de la
fraction pulsée (∼ 0.6−0.7) pour montrer qu’un modèle d’atmosphère d’hydrogène était nécessaire à
la description de l’émission observée.
Aucune émission γ provenant de J0030+0451 n’a été observée avant le lancement de Fermi.
Dans le catalogue EGRET révisé de sources γ, Casandjian & Grenier (2008) proposent une nouvelle
source EGR J0028+0457 sans contrepartie, et avec un rayon de contenance à 95 % de 0◦.51. Le
pulsar J0030+0451, pour lequel Harding et al. (2005) ont prédit un flux en γ supérieur à celui de
J0218+4232 qui a lui été détecté marginalement avec EGRET (Kuiper et al. 2004), se trouve à 0.◦5 de
EGR J0028+0457 et a ainsi été proposé comme contrepartie.
IV.2.2 Analyse de données et résultats
J0030+0451 a été observé avec XMM-Newton le 14 décembre 2007 avec les caméras MOS et pn
utilisées en mode imaging et timing respectivement. L’exposition a duré ∼ 130 ks dont ∼ 34 ks ont été
rendus inutilisables par des émissions de protons mous. Nous avons réduit les données MOS et pn
selon la procédure décrite au paragraphe IV.1.1.
Des spectres ont donc été extraits en utilisant des régions sources circulaires de 60′′ de rayon pour
les données MOS et une rectangle de 11 pixels de large (centré sur le pixel 36) pour les données pn. Le
spectre combiné obtenu est présenté figure IV.14. Notons que nous avons ajusté la position du pulsar
grâce à la chaîne de détection de sources et que nous avons obtenu RA = 00h30m27.s28 ± 0.s07, dec =
+04◦51′39.′′84 ± 1.′′01.
Nous avons reproduit l’analyse effectuée par Bogdanov & Grindlay (2009) et ajusté le spectre
de la figure IV.14 avec des formes spectrales à une ou deux composantes. Nous avons considéré les
évènements contenu dans les intervalles 0.2− 4 keV pour MOS et 0.3−2 keV pour pn. Les résultats
résumés dans le tableau IV.7 montrent qu’un modèle d’atmosphère d’hydrogène était nécessaire afin
de bien reproduire le spectre observé. Nous avons de ce fait utilisé le modèle nsatmos (Heinke et al.
2006) en fixant la masse de l’étoile à neutrons à 1.4 M¯, son rayon à 12 km et la distance à 0.3 kpc. Le
meilleur ajustement est donné par une combinaison de deux modèles d’atmosphère d’hydrogène et
d’une loi de puissance. Les valeurs de luminosité et d’efficacité associées sont données dans le tableau
IV.10. Notons que, comme le font remarquer Bogdanov & Grindlay (2009), le résultat important est
que l’émission X est d’origine principalement thermique.
Les profils absolus γ, X et radio sont présentés figure IV.15. Nous avons utilisé 18952 évènements
d’énergies comprises entre 0.3 et 2 keV dont environ 12400 sont au-dessus du niveau de bruit de fond
pour calculer le profil X. La valeur du H-test est H = 1573 ce qui correspond à une significativité de 35
σ. L’ajustement des deux pics avec des Gaussiennes a donné φ= 0.980±0.003 et FWHM = 0.244±0.004
pour le pic central et φ= 0.515±0.004 et FWHM = 0.278±0.030 pour le pic secondaire.
Les 2146 photons utilisés dans la construction du profil γ ont été extraits d’une région circulaire de
rayon 1◦. Etant donné la latitude assez élevée du pulsar, le bruit de fond est pratiquement inexistant.
La valeur du H-test en γ et avec 30 mois de données est H = 1956 soit une significativité d’environ
39 σ. Nous avons ajusté la position des deux pics avec des Lorentziennes et obtenu φ= 0.20±0.01,
FWHM = 0.07±0.05 pour le premier pic et φ= 0.62±0.02, FWHM = 0.07±0.03 pour le second. Ces
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Modèle nH log(T1) (K) log(T2) (K) Indice photonique Γ χ2ν d.o.f
PL 0.14±0.01 − − 3.81+0.12−0.11 1.68 277
BB 0.0? 6.32? − − 2.25 277
Hatm 0.0±0.0 6.04±0.01 − − 1.29 277
BB + PL 0.26? 5.1? − 4.8? 2.22 275
Hatm + PL 0.01+0.02−0.01 6.01±0.03 − 2.45+0.57−0.50 1.09 275
BB + BB 0.0±0.0 6.14±0.03 6.47±0.04 − 1.21 275
Hatm + Hatm 0.0+0.01−0.0 5.98
+0.03
−0.02 6.5
+0.50
−6.5 − 1.12 275
Hatm + Hatm + PL 0.02±0.02 5.47+0.09−0.25 6.04+0.07−0.03 2.0±0.2 0.82 273
Tableau IV.7 – Résultats de l’ajustement du spectre de J0030+0451 (figure IV.14) avec PL = loi de puissance, BB =
corps noir et Hatm = atmosphère d’hydrogène (nsatmos). Les erreurs données représentent les intervalles de confiance
à 90 %, sauf pour les valeurs repérées par ? pour lesquelles χ2ν est trop grand pour pouvoir calculer un tel intervalle.
nH est en ×1022cm−2.
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Figure IV.14 – Gauche : spectre en rayons X de J0030+0451. Les données MOS1 sont en noir, MOS2 en bleu et
pn en rouge. L’ajustement à deux composantes (en tirets) donné par un modèle d’atmosphère d’hydrogène absorbé et
une loi de puissance avec nH = 1×1020 cm−2, T = 106.0 K et Γ= 2.45 est représenté par la ligne noire continue. Le
spectre a été rééchantillonné de façon à obtenir des points significatifs à au moins 10 σ. Droite : spectre en rayons γ de
J0030+0451. L’ajustement donné par une loi de puissance à coupure exponentielle avec Γ= 1.39 et Ec = 2.21 GeV est
représenté par la ligne noire continue.
valeurs sont en accord avec celles dérivées par Abdo et al. (2009d). Le décalages des profils ainsi que
les fractions pulsées en X et γ sont données dans le tableau IV.11.
Nous avons modélisé 6 sources autres que J0030+0451 dans une région de 6◦×6◦ centrée sur
la position nominale du pulsar. Le spectre obtenu est présenté figure IV.14. Le TS de la source au
maximum de vraisemblance est 3820 et devient 3679 en utilisant une loi de puissance simple. Cet
écart montre que la coupure est significative à 12.2 σ. Les paramètres spectraux donnés dans le
tableau IV.11. Toujours en se basant sur le meilleur ajustement, nous avons dérivé des valeurs de
luminosité et d’efficacité que nous présentons dans le tableau IV.10. Notons que le catalogue EGRET
révisé de sources γ de Casandjian & Grenier (2008) donne un flux de photons fγ = 10.4±3.1×10−8
photons.cm−2.s−1 pour la source EGR J0028+0457 ce qui est statistiquement en accord avec ce que
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Figure IV.15 – Phasogrammes γ (haut), X (milieu) et radio (bas) de J0030+0451. Les phasogrammes γ et X sont
échantillonnés en 30 intervalles. Les significativités des profils X et γ données par le H-test sont respectivement 39 σ
et 35 σ. Deux rotations du pulsar sont représentées. Les barres d’erreur donnent l’incertitude à 1 σ sur le nombre de
coups dans chaque intervalle.
nous obtenons pour J0030+0451, à savoir fγ = 7.5±0.5+1.0−0.5×10−8 photons.cm−2.s−1
IV.3 J1959+2048 : le black widow pulsar
Cette analyse est présentée dans :
? Guillemot, L., Johnson, T. J., Venter, C., Kerr, M., Pancrazi, B., et al., Pulsed γ-rays from the
Original Millisecond and Black Widow Pulsars : a case for Caustic Radio Emission ?, accepted
Comme pour J0030+0451, ma contribution à ce travail a consisté en l’analyse d’anciennes données
XMM-Newton de J1959+2048 et plus précisément à l’élaboration du profil absolu de ce pulsar dans
les rayons X. Ceci a permis d’étudier les décalages en phase entre les profils X, γ et radio. Dans le but
d’effectuer une analyse complète, j’ai réanalysé les données Fermi au moment de la rédaction de ce
manuscrit.
IV.3.1 Généralités
Le pulsar milliseconde J1959+2048 est le premier pulsar de type black widow (veuve noire) à avoir
été découvert (Fruchter et al. 1988b). Des observations menées dans le domaine optique ont permis
de montrer que le vent de particules de haute énergie et de rayonnement électromagnétique émis
90
IV.3 J1959+2048 : le black widow pulsar
Paramètre J1959+2048
Ascension droite, α (h,m,s) 19 : 59 : 36.7614
Déclinaison, δ (deg,m,s) . . . 20 : 48 : 14.8943
Mvt propre, µα (mas.yr−1) . −15.82
Mvt propre, µδ (mas.yr−1) −24.92
Date position (MJD) . . . . . . 51260
Fréquence, f (s−1) . . . . . . . . . 622.12
Dérivée, f˙ (×10−16 s−2) . . . . − 65.10
Dispersion, DM (cm−3.pc) . 29.13
Tableau IV.8 – Ephéméride du pulsar milliseconde J1959+2048. La valeur de E˙ a été corrigée de l’effet Shklovskii.
par le pulsar entraîne le réchauffement voire l’évaporation de la naine blanche de faible masse avec
laquelle il forme un système binaire (Fruchter et al. 1988a; van Paradijs et al. 1988). C’est de cette
propriété rarement observée que le black widow pulsar tire son nom. L’interaction du vent du pulsar
et de l’étoile compagnon entraîne non-seulement le réchauffement d’une partie du compagnon (visible
en optique sous forme de fortes variations de sa brillance) mais également l’éclipse de l’émission radio
provenant du pulsar lui-même pendant une partie de l’orbite (∼ 10 % pour J1959+2048, van Kerkwijk
et al. 2011; Huang & Becker 2007).
La seule mesure de distance connue pour J1959+2048 provient du modèle NE2001 (d = 2.5±1.0
kpc). Cette valeur est confortée par les analyses spectrales du compagnon en optique menées par
van Kerkwijk et al. (2011) qui placent cet objet à une distance supérieure à 2 kpc. Les principales
caractéristiques du pulsar sont données dans le tableau IV.8. L’effet Shklovskii est particulièrement
important à prendre en compte puisque avec une vitesse transverse µT ∼ 30 mas.yr−1, la valeur de P˙
est diminuée d’un facteur ∼ 2. Il est intéressant de noter que cet objet présente les valeurs de E˙ et
BLC les plus élevées connues à ce jours pour les pulsars milliseconde du champ galactique.
J1959+2048 a été observé à plusieurs reprises dans les rayons X avec ROSAT, Chandra et
XMM-Newton notamment (Kulkarni et al. 1992; Stappers et al. 2003; Huang & Becker 2007). Ces
observations ont révélé que le signal X est modulé à la période orbitale de la binaire, ce qui montre
qu’une grande partie des photons X détectés proviennent de l’interaction du vent du pulsar avec le
compagnon. Huang & Becker (2007) ont également recherché des signatures de la diffusion du vent
du pulsar par le compagnon qui pourrait avoir pour conséquence une augmentation du flux X d’un
facteur ∼ 2 au début et à la fin de l’éclipse (Arons & Tavani 1993). Quoi qu’il en soit, les précédentes
recherches de pulsations dans l’émission X provenant de J1959+2048 ont jusque ici été infructueuses
et ce malgré les fortes valeurs de E˙ et BLC. Notons que Huang & Becker (2007) avaient pour cela
utilisé une éphéméride ATNF avec laquelle l’émission γ observée avec Fermi n’est pas pulsée ce qui
montre que cette éphéméride n’était pas valide. Enfin, aucune détection dans le domaine γ n’a été
rapportée jusqu’à présent.
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Modèle nH kT (keV) Indice photonique Γ χ2ν d.o.f
PL 0.18±0.11 − 2.40+0.56−0.34 0.90 32
BB 0.0+0.04−0.0 0.40±0.05 − 1.26 34
PL + BB 0.97+0.65−0.81 0.07
+0.08
−0.03 3.28
+0.99
−1.16 0.86 30
Tableau IV.9 – Résultats de l’ajustement du spectre de J1959+2048 (figure IV.16) avec PL = loi de puissance et BB
= corps noir. Les erreurs données représentent les intervalles de confiance à 90 %. nH est en ×1022cm−2.
IV.3.2 Analyse de données et résultats
J1959+2048 a été observé avec XMM-Newton le 31 octobre 2004 avec les caméras MOS et pn
utilisées en mode imaging et timing respectivement. L’exposition a duré ∼ 30 ks. Nous avons réduit
les données MOS et pn selon la procédure décrite au paragraphe IV.1.1.
Nous avons consisdéré des régions sources circulaires de 60′′ de rayon et une rectangle de 5 pixels
de large (centré sur le pixel 37) afin d’extraire des spectres MOS et pn. Le spectre combiné obtenu
est présenté figure IV.16. L’ajustement de la position du pulsar par la chaîne de détection de sources
a montré qu’une source X significative se trouve à RA = 19h59m36.s69 ± 0.s07, dec = +20◦48′15.′′32 ±
1.′′10, ce qui est compatible avec la position radio de J1959+2048.
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Figure IV.16 – Gauche : spectre en rayons X de J1959+2048. Les données MOS1 sont en noir, MOS2 en bleu et pn
en rouge. L’ajustement donné par une loi de puissance absorbée avec nH = 1.8×1021 cm−2 et Γ= 2.40 est représenté
par la ligne noire continue. Le spectre a été rééchantillonné de façon à obtenir des points significatifs à au moins 1 σ.
Droite : spectre en rayons γ de J1959+2048. L’ajustement donné par une loi de puissance à coupure exponentielle avec
Γ= 1.47 et Ec = 1.71 GeV est représenté par la ligne noire continue.
L’analyse spectrale des données XMM-Newton a amené à des résultats cohérents avec ceux obtenus
par Huang & Becker (2007). Le meilleur ajustement est donné par une loi de puissance absorbée avec
nH = (0.18±0.11)×1022 cm−2 et Γ= 2.40+0.56−0.34. Les valeurs de luminosité et d’efficacité associées sont
données dans le tableau IV.10. Le F-test a montré que l’ajout d’une composante dans l’ajustement
n’apportait pas d’amélioration significative (F = 1.55 soit une probabilité d’amélioration de 77 %). Les
résultats de l’analyse spectrale sont résumés dans le tableau IV.9.
Il est important de noter que l’éphéméride utilisée pour l’analyse temporelle des données X ne
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Figure IV.17 – Phasogrammes γ (haut), X (milieu) et radio (bas) de J1959+2048. La validité du phasage absolu du
profil X est discutée dans le paragraphe IV.3.2. Le phasogramme γ est échantillonné en 30 intervalles alors que le
phasogramme X est échantillonné en 12 intervalles. Les significativités des profils X et γ données par le H-test sont
respectivement 6.7 σ et 4 σ. Deux rotations du pulsar sont représentées. Les barres d’erreur donnent l’incertitude à 1
σ sur le nombre de coups dans chaque intervalle.
couvre pas formellement la date d’observation XMM-Newton. Les résultats suivants s’appuient donc
sur l’hypothèse que le pulsar est stable ce qui rend valide l’extrapolation de l’éphéméride. Afin de
renforcer cette hypothèse, on peut remarquer que la valeur de la mesure de dispersion DM varie
peu entre 48196 MJD (29.1168 ± 0.0007 pc.cm−3, Arzoumanian et al. 1994) et notre éphéméride
(29.12644 ± 0.00029 pc.cm−3 à 54550 MJD) et que cette variation de ∼ 9.6×10−3 pc.cm−3 implique
une incertitude sur le phasage entre la radio et les X de ∼ 20 µs soit 0.01 rotations. Néanmoins,
des instabilités associées aux paramètres rotationnels ou au mouvement du pulsar sur son orbite
pourraient tout de même affecter notre analyse temporelle. Le profil X de la figure IV.17 a été calculé
avec 779 évènements d’énergies comprises entre 0.5 et 4.5 keV. La significativité donnée par le H-test
est ∼ 4 σ (H ≈ 24.7). Nous avons ajusté le pic observé avec une Gaussienne et trouvé que celle-ci était
centrée en φ= 0.86±0.02 et avait pour largeur à mi-hauteur FWHM = 0.26±0.05. Le décalage avec le
profil radio ainsi que la fraction pulsée sont donnés dans le tableau IV.11.
En γ, nous avons extrait 4512 évènements d’une région circulaire de 1◦ de rayon. La valeur
du H-test avec 30 mois de données est H = 62 soit une significativité d’environ 6.7 σ. Nous avons
ajusté la position des deux principaux pics avec des Lorentziennes et obtenu φ= 0.18±0.01, FWHM
= 0.13±0.04 pour le premier pic et φ= 0.62±0.02, FWHM = 0.02±0.01 pour le second. Sachant que le
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premier pic radio apparaît à φ= 0.16±0.01 et que le deuxième est centré en φ= 0.62±0.01, il apparaît
que les profils γ et radio sont statistiquement alignés.
Dans le domaine γ, nous avons modélisé 6 sources dont J1954+2836 contenues dans une région de
6◦×6◦ centrée sur la position nominale de J1959+2048. Le spectre obtenu est présenté figure IV.16.
Le TS de la source est 160 et devient 138 en utilisant une loi de puissance simple ce qui montre que la
coupure est significative à 4.7 σ. Les valeurs de luminosité et d’efficacité sont données dans le tableau
IV.10 alors que les paramètres spectraux sont présentés dans le tableau IV.11.
IV.4 Discussion
La combinaison d’analyses spectrale et temporelle détaillées a permis de mettre en évidence
certaines propriétés intrinsèques de plusieurs pulsars milliseconde. L’étude spectrale renseigne sur le
caractère thermique ou non-thermique de l’émission en X et sur le champ accélérateur à l’origine de
l’émission γ au travers notamment de l’énergie de coupure Ec. De plus, la comparaison des profils
observés dans les différents domaines en énergie est une source supplémentaire d’informations sur la
localisation des régions d’émission autour du pulsar. Afin de faire une synthèse de nos analyses et de
les confronter à de précédentes études, nous avons regroupé les résultats dans les tableaux IV.10 et
IV.11.
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IV.4 Discussion
IV.4.1 Propriétés intrinsèques des objets étudiés
Nous avons pour la première fois mis en évidence que J0613−0200 est source de rayons X.
Cependant, il n’a pas été possible d’apporter de preuves solides de l’existence de pulsations dans le
signal et l’étude du spectre X n’a pas permis de distinguer de façon définitive le caractère thermique
ou non-thermique de l’émission. On remarque tout de même que les caractéristiques intrinsèques du
pulsar (P, E˙, BLC, pXp ) présentées dans le tableau IV.10 le placent dans une catégorie intermédiaire
entre les pulsars très énergétiques et sources d’une émission X principalement non-thermique tels
que J1939+2134 ou J0218+4232 pour lesquels P ∼ 1.5− 2.5 ms, E˙ ∼ 1035−36 erg.s−1, BLC > 105
G et pXp & 0.5 et des pulsars émettant des rayons X d’origine principalement thermique tels que
J0437−4715 ou J0030+0451 pour lesquels P ∼ 4−6 ms, E˙ ∼ 1033−34 erg.s−1, BLC < 3×104 G et pXp . 0.5.
Cette tendance est illustrée par la figure IV.18. Même si le F-test montre qu’un ajustement à deux
composantes n’apporte pas d’amélioration significative par rapport à un ajustement à composante
unique, les valeurs de température et d’indice photonique mesurées n’interdisent pas de proposer que
l’émission comporte des parties thermique et non-thermique. Si une partie de l’émission X observée
est effectivement d’origine thermique et provient de ce fait des calottes polaires de l’étoile, le type
de géométrie prédit grâce à la modélisation du profil γ (α∼ 30◦ et ζ∼ 60◦, Venter et al. 2009) devrait
amener à un profil X présentant un pic unique relativement large et aligné avec le pic radio (voir
section VI.1 pour les définitions de α et ζ). La forme du profil de J0613−0200 mesuré entre 0.5 et 3 keV,
soit dans une partie du spectre où l’émission thermique domine pour des pulsars tels que J0437−4715,
ainsi que la valeur du Cm-test de 3.8 σ associée illustrent bien le fait que ces considérations ne sont
pas incompatibles avec le profil observé. Par ailleurs, la limite supérieure sur la fraction pulsée est en
accord avec l’idée que l’émission entre 0.5 et 3 keV soit dominée par une composante thermique.
Dans le domaine γ, les paramètres spectraux dérivés sont compatibles avec les mesures effectuées
précédemment (Abdo et al. 2009b). De plus, l’énergie de coupure suggère que l’émission γ est produite
à altitude élevée. En effet, nous avons vu lors de la description des mécanismes à l’origine de la
coupure au cours de la section II.2 qu’une émission à basse altitude s’accompagnerait plutôt d’une
coupure au-delà de 10 GeV. L’analyse temporelle a révélé un profil consistant en un pic unique
compatible avec celui présenté par Abdo et al. (2009b) et précédé d’une "bosse" significative à 3.2 σ.
La modélisation du profil a associé ce type de structure à une émission créée par un Slot Gap et n’est
pas reproduite par le modèle du Outer Gap (Venter et al. 2009). La significativité actuelle de cette
structure n’étant pas suffisante pour favoriser le SG de façon définitive, nous nous contenterons de
remarquer que, si l’émission γ provenant de J0613−0200 trouve son origine dans un Slot Gap, ceci
impliquerait que le champ électrique accélérateur soit écranté à une certaine altitude et que le PFF
soit de nature ICS puisque le pulsar se trouve largement en-dessous de la limite de production de
paires par CR dans le diagramme P− P˙ (Harding et al. 2002).
L’analyse des données XMM-Newton de J1614−2230 a révélé que ce pulsar produit un rayonne-
ment dans le domaine des rayons X. De plus, l’étude temporelle a montré l’existence d’une pulsation
à un niveau de confiance de 4 σ. Notons que J1614−2230 présente des valeurs de P, E˙, τc ainsi
que BLC très similaires à celles de J0613−0200 (voir notamment la figure IV.18), plaçant ce pulsar
dans cette même catégorie intermédiaire entre les pulsars milliseconde émetteurs thermiques et
non-thermiques. En dépit de ces similarités, les profils X observés pour ces deux pulsars semblent
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Figure IV.18 – E˙ en fonction de la période pour l’échantillon de pulsars milliseconde connus (voir tableau IV.10).
Les points bleus représentent les pulsars dont l’émission est dominée par une composante non-thermique alors que les
points rouges représentent les pulsars milliseconde dont l’émission X est dominée par une composante thermique (voir
tableau IV.11). Les droites verticales (tirets) représentent des délimitations entre les zones regroupant ces deux types
de pulsars milliseconde. Les points entourés sont les pulsars milliseconde étudiés dans ce manuscrit.
différents, particulièrement en ce qui concerne l’alignement avec le profil radio. En effet, si le profil X
de J0613−0200 paraît être constitué d’au moins un pic aligné avec le pic radio, le pic principal large
du profil X de J1614−2230 est décalé d’environ 0.6 en phase. L’analyse du spectre X de ce dernier a
pourtant révélé des preuves tangibles de la présence d’une composante thermique dans l’émission ce
qui devrait impliquer un alignement entre un pic large en X et le pic radio (voir paragraphe II.3). Une
remarque intéressante peut être faite en considérant la configuration géométrique (α,ζ) du pulsar
déduite grâce à la modélisation du profil γ (Venter et al. 2009) : cette dernière prévoit un couple (α,ζ)
d’environ (40◦, 80◦) duquel on peut déduire en utilisant le modèle géométrique d’émission thermique
décrit au chapitre VI.1 que le profil X pourrait être constitué de deux pics d’amplitudes différentes et
séparés d’environ 0.5 en phase. Nous pouvons donc suggérer que le pic que nous observons dans le
profil X est l’un de ces deux pics et que le rayonnement constituant l’autre pic est noyé dans le bruit de
fond. Dans ce cas, le décalage du pic radio par rapport au pic principal observé en X impliquerait que
l’émission radio provient d’une région non-alignée avec l’axe magnétique même si il est intéressant de
noter qu’un OG avec une configuration α= 60◦,ζ= 80◦ semble également bien reproduire le profil et
implique un second pic radio aligné avec le pic X (voir l’échantillon de profils pour différents couples
(α,ζ) sur la figure 14 de Venter et al. 2009). Cette proposition peut être renforcée en comparant cette
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fois les profils γ et radio de J1614−2230 avec ceux de J0030+0451 pour lequel nous avons vu que la
majorité de l’émission X est d’origine thermique. Avec des configurations géométriques potentiellement
proches, les profils γ sont bien reproduits par un modèle de type Outer Gap avec deux pics séparés
d’environ 0.4 en phase et une émission "inter-pics", les paramètres spectraux γ sont statistiquement
compatibles, les décalages des profils γ par rapport aux profils radio sont semblables et les profils
radio présentent tous deux un pic principal et une structure secondaire décalée d’environ 0.5 en
phase. Les disparités entres ces deux pulsars résident principalement dans leurs caractéristiques
intrinsèques : les valeurs de P, E˙ et BLC de J0030+0451 montrent que ce pulsar est moins énergétique
que J1614−2230. Ceci pourrait expliquer que la composante non-thermique de J0030+0451 est moins
visible que celle de J1614−2230. Il faut également noter que les distances et valeurs d’absorption
interstellaire de ces deux objets sont largement plus favorables dans le cas de J0030+0451. De façon
générale, les analyses spectro-temporelles effectuées pour J0613−0200, J1614−2230 et J0030+0451
ont permis d’apporter de nouveaux éléments en faveur de l’idée que l’émission X d’une première
catégorie de pulsars milliseconde est constituée d’une composante thermique probablement créée par
l’échauffement des calottes polaires de l’étoile à des température de l’ordre de (1−3)×106 K ainsi que
d’une composante non-thermique d’indice photonique ∼ 2.
Nous avons également réanalysé les données XMM-Newton de J1959+2048 dans lesquelles aucune
pulsation n’avait été trouvée par Huang & Becker (2007) qui avaient basé leur recherche sur une
éphéméride erronée. Grâce à l’utilisation d’une nouvelle éphéméride, nous avons pu mettre en évidence
la présence de pulsations dans le signal X à un niveau de confiance de 4 σ. L’ajustement du pic X a
montré qu’il peut être considéré comme aligné avec un pic radio. Huang & Becker (2007) ont apporté
des preuves que l’émission X est modulée à la période orbitale du pulsar ce qui implique qu’au moins
une partie du rayonnement observé ne provient pas directement du pulsar mais plutôt de l’interaction
du vent du pulsar avec l’étoile compagnon. Il est de ce fait difficile de tirer des conclusions définitives
de l’analyse spectrale même si, étant donné que les caractéristiques intrinsèques du pulsar sont
comparables à celles de J1939+2124 par exemple pour lequel l’émission provient de la magnétosphère
(voir tableau IV.10), on peut s’attendre à ce que l’émission X soit purement non-thermique. Si tel est le
cas, le profil X devrait présenter un (des) pic(s) étroit(s) non-visible(s) à l’heure actuelle et l’alignement
avec un pic radio pourrait signifier que l’émission dans ce domaine provient de la magnétosphère
externe. Une observation plus longue de ce pulsar devrait permettre non seulement d’apporter de
solides preuves de l’existence d’une modulation orbitale dans le signal mais également de mieux
contraindre les caractéristiques spectro-temporelles du pulsar lui-même. Dans le domaine γ, l’analyse
des données Fermi a montré que l’émission est également pulsée et qu’au moins un des deux pics γ est
aligné avec un pic radio, le second étant aligné avec une structure pouvant être assimilée à un pic radio.
Le profil γ est bien modélisé par un Outer Gap et l’alignement avec le profil radio suggère encore une
fois que l’émission dans ce domaine provient de la magnétosphère externe. Notons que les paramètres
spectraux dérivés en γ sont très similaires à ceux mesurés pour J1614−2230 et J0030+0451 ce qui
laisse à penser que l’origine de l’émission γ est la même pour ces trois pulsars. Cette suggestion
débouche néanmoins sur une question importante que nous avons mentionnée lors de la description
du Outer Gap des pulsars milliseconde au cours du chapitre II.3 : par quels mécanismes ces pulsars
créent-ils les paires e+/− nécessaires à la stabilisation du gap ? Une possible réponse à ce problème a
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été apportée par Harding & Muslimov (2011) qui ont montré que la production de paires au-dessus de
la calotte polaire pouvait être largement augmentée en considérant un champ magnétique décentré
(dont l’axe ne passe pas par le centre de l’étoile) ou une calotte polaire décentrée par le retard des
lignes de champ près du cylindre de lumière. Ce type de configuration étant également nécessaire à la
reproduction de profils X grâce à des modèles du type de celui présenté au chapitre VI.1 (voir aussi
Bogdanov et al. 2008), il apporte une solution séduisante au problème soulevé.
Une émission γ pulsée en provenance de J1600−3053 a également été mise en évidence grâce à
l’analyse des données Fermi. Il est cependant difficile de conclure sur sa nature étant donné que la
source est relativement faible. Les paramètres spectraux dérivés ainsi que le profil observé, même
si en accord avec ceux des autres pulsars de l’échantillon, pourraient ainsi évoluer en fonction de
modifications dans le modèle de diffus utilisé ou de l’augmentation de la quantité de données. La
modélisation du profil γ permettra également de mieux contraindre la nature de l’émission observée.
Enfin, nous n’avons trouvé aucune preuve permettant de dire que ce pulsar est source de rayons X.
Nous avons mis en évidence des pulsations dans les signaux X provenant de J1853+1303 et
J2129−5721 malgré les non-détections de ces pulsars dans les données MOS. L’emission X provenant
de J1853+1303 semble pulsée (voir tableau IV.5) et les deux pics observés sont décalés par rapport
aux pics radio même si les paramètres intrinsèques de ce pulsar le placent dans la catégorie des
émetteurs thermiques. Il paraît probable que cette source n’ait pas été détecté dans les données MOS
en raison de son éloignement ainsi que de l’absorption interstellaire apparemment importante dans
cette direction. Une observation plus profonde devrait permettre la détection franche de ce pulsar. En
dépit de la présence d’une source brillante dans le voisinage proche de J2129−5721, l’étude temporelle
effectuée sur les évènements d’énergies supérieures à 5 keV a montré que le signal X provenant de ce
pulsar semble pulsé (voir tableau IV.5). Cette détection marginale pourrait être liée à la présence
d’une composante non-thermique s’étendant au-delà de 2−3 keV dans le spectre du pulsar. Cette
proposition est compatible avec le fait que ce pulsar présente des paramètres intrinsèques du type de
ceux de J1614−2230 ou de J0613−0200 que nous avons placés dans une catégorie intermédiaire entre
les émetteurs thermiques et les émetteurs non-thermiques. De plus, on note que la limite supérieure
sur l’efficacité X est relativement faible et de l’ordre de la valeur mesurée pour J0613−0200. Un
télescope présentant une meilleure résolution angulaire que XMM-Newton ainsi qu’une résolution
temporelle suffisante serait nécessaire à la détection définitive de ce pulsar. Enfin, aucune émission
de haute énergie en provenance de J1911−1114 n’a pu être mise en évidence.
Bien sûr, la non-détection d’une source dans un domaine d’énergie ne signifie pas qu’elle ne possède
pas de contrepartie. Cette affirmation est vraie quelle que soit la source astronomique étudiée de
par les seuils de sensibilité intrumentale mais elle devient d’autant plus importante dans le cas des
pulsars en raison des phénomènes de focalisation de l’émission qui peuvent varier d’un domaine à
l’autre. Une meilleure compréhension des modèles d’émission permettra notamment de contraindre
des grandeurs telles que fΩ qui intervient dans le calcul de la luminosité d’un pulsar au travers de
L= 4pi fΩFd2 avec F le flux et d la distance.
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IV.4.2 Analyse globale de l’échantillon
L’étude individuelle de chaque pulsar permet de mieux comprendre l’origine de l’émission qu’ils
produisent et même si chaque cas apparaît comme particulier, d’autres informations peuvent être
obtenues en considérant l’ensemble de l’échantillon à notre disposition et en tentant de trouver des
corrélations entre les différentes grandeurs caractéristiques.
Becker & Trümper (1997) a proposé que la comparaison entre la luminosité X et E˙ peut s’écrire de
façon générale LX . 10−3E˙. Afin de vérifier que cette inégalité s’applique aux pulsars milliseconde
étudiés, nous avons représenté figure IV.19 LX en fonction de E˙ pour notre échantillon. L’ajustement
des points avec une fonction affine (forme également proposée par Possenti et al. (2002)) a donné
log(LX ) = (1.2±0.1)log(E˙)− (10.1±4.0) (les erreurs sont à 1 σ) ce qui est cohérent avec la relation
proposée par Becker & Trümper (1997) représentée par la ligne en pointillés sur la figure IV.19. De
façon similaire, nous avons comparé les valeurs de luminosité γ au valeurs de E˙ pour les pulsars
de notre échantillon (figure IV.19). Les valeurs de luminosité ont été corrigées grâce aux facteurs
de normalisation fΩ tirés de Venter et al. (2009), Guillemot et al. (2011) et Abdo et al. (2010c) en
considérant les choix faits sur les modèles d’émission γ présentés dans le tableau IV.11. Le meilleur
ajustement a donné log(Lγ)= (0.7±0.1)log(E˙)+(7.9±3.0). Nous avons comparé ce dernier à l’estimation
faite par Watters et al. (2009) que la luminosité γ est liée à E˙ selon Lγ∝
√
E˙. La ligne en pointillés de
la figure IV.19 donne log(Lγ)= 0.5log(E˙)+16.3. On remarque que cette dernière relation ajuste assez
mal les points de données. Cependant, il faut rappeler que ces valeurs de luminosité ont été calculées
en faisant des hypothèses sur les modèles d’émission et donc sur les valeurs de fΩ, ces valeurs pouvant
largement varier d’un modèle à l’autre. Une bonne connaissance du modèle d’émission pour chaque
objet, de la configuration géométrique ainsi que de meilleures contraintes sur la distance des objets
seraient nécessaires à l’établissement d’une loi empirique plus précise.
Les indices photoniques mesurés en X (ΓX ) sont généralement plus mous que ceux mesurés en γ
(Γγ), sauf pour les pulsars non-thermiques tels que J1939+2134, J1959+2048 ou J0218+4232. Cette
tendance est illustrée par la figure IV.20 sur laquelle sont données les valeurs moyennes pondérées
ou non des indices mesurés dans ces deux domaines, en excluant en X les trois pulsars cités ci-dessus
puisqu’ils semblent clairement se détacher du reste de la population. Plus précisément, on remarque
que les moyennes pondérées (non-pondérées) en X et en γ sont respectivement 1.93 (1.94) et 1.57 (1.49)
avec des écarts types de 0.41 et 0.35 pour les deux distributions. Globalement, on peut donc avancer
que, pour le pulsars milliseconde dont l’émission n’est pas largement dominée par une composante
non-thermique, les mécanismes à l’origine de l’émission non-thermique en X semblent différents des
processus qui créent l’émission γ. Ceci est en accord avec les prédictions des modèles selon lesquelles
les photons X sont généralement émis par synchrotron alors que les photons γ seraient créés par
rayonnement de courbure ou diffusion Compton inverse (voir chapitre II.2). Cette observation rend
douteuse l’extrapolation de l’indice photonique déterminé en γ aux rayons X (comme par exemple
pratiquée par Bogdanov & Grindlay 2009) même si une telle pratique pourrait s’avérer pertinente
dans le cas de pulsars milliseconde émetteurs non-thermiques en X pour lesquels l’indice photonique
semble plus proche de ∼ 1.
Enfin, nous avons représenté E˙/d2 en fonction de la période de rotation pour les pulsars millise-
conde de notre échantillon ainsi que tous ceux du catalogue ATNF sur la figure IV.21. On remarque
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Figure IV.19 – Gauche : LX en fonction de E˙ pour notre échantillon de pulsars milliseconde. Le meilleur ajustement
est log(LX )= (1.2±0.1)log(E˙)− (10.1±4.0) et est représenté en trait plein avec les erreurs en tirets. Les points bleus
représentent les pulsars détectés en X et en γ, les points rouges sont les pulsars détectés seulement en X alors que les
points noirs sont des limites supérieures. Les points encerclés sont les huit pulsars étudiés dans cette thèse. La ligne
en pointillés représente LX = 10−3E˙. Droite : Lγ en fonction de E˙ pour notre échantillon de pulsars milliseconde. Les
valeurs de Lγ ont été corrigées des facteurs de focalisation fΩ tirés de Venter et al. (2009), Guillemot et al. (2011) et
Abdo et al. (2010c). Le meilleur ajustement est log(Lγ)= (0.7±0.1)log(E˙)+ (7.9±3.0) et est représenté en trait plein
avec les erreurs en tirets. Les points bleus représentent les pulsars détectés en X et en γ, les points rouges sont les
pulsars détectés seulement en γ alors que les points noirs sont des limites supérieures. Les points encerclés sont les
huit pulsars étudiés dans cette thèse. La ligne en pointillés représente log(Lγ)= 0.5log(E˙)+16.3.
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Figure IV.20 – Gauche : indice photonique mesuré en X en fonction de la puissance de décélération. Droite : indice
photonique mesuré en γ en fonction de la puissance de décélération. Les lignes en pointillés donnent la valeur moyenne
de l’échantillon alors que les lignes en tirets donnent la valeur moyenne pondérée.
que les pulsars milliseconde détectés à haute énergie sont généralement positionnés en haut du
diagramme et plus précisément au-dessus de E˙/d2 ∼ 1033 erg.s−1.kpc−2. On note néanmoins qu’un
certain nombre d’objets se situant au-dessus de cette limite n’ont, jusqu’à présent, pas été détectés
dans les hautes énergies. Plusieurs raisons peuvent être avancées. D’abord les distances sont su-
jettes à de larges incertitudes spécialement lorsque déterminées par l’intermédiaire d’un modèle de
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distribution d’électrons dans la galaxie ce qui est par exemple le cas pour J1911−1114. Ensuite, et
comme nous l’avons déjà évoqué, des effets de focalisation variant d’un domaine en énergie à l’autre
peuvent entraver la détection de certains objets. Enfin, n’oublions pas que la valeur de E˙ dépend du
moment d’inertie I pris généralement égal à 1045 g.cm2, mais que cette valeur canonique basée sur
un couple (masse,rayon) de (1.4 M¯, 10 km) est sujette à des variations non-négligeables si on modifie
ces paramètres. La mesure récente d’une masse de 1.97±0.04 M¯ pour J1614−2230 par Demorest
et al. (2010) permet d’illuster cette difficulté : en considérant une masse de 2.0 M¯ et un rayon de 12
km par exemple, on constate que la valeur de I et donc de E˙ est doublée.
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Figure IV.21 – E˙/d2 en fonction de la période pour les pulsars milliseconde de notre échantillon (points de couleur)
ainsi que tous ceux du catalogue ATNF (croix noires). Les points bleus entourés de rouge sont les détections en X et γ,
les points rouges sont les détections dans les rayons X seulement, les points verts sont les non-détections en X avec les
caméras MOS. Ces derniers sont entourés de vert si il y a détection avec la caméra pn seule ou entourés de bleu si
détectés en γ.
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OÙ CHERCHER DE NOUVEAUX PULSARS ?
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Alors que presque deux cents pulsars milliseconde sont connus à l’heure actuelle dans le domaineradio, seulement quelques dizaines ont été détectés à haute énergie. Le chapitre précédent a
permis de montrer que beaucoup d’informations essentielles à la compréhension des mécanismes
d’émission peuvent être tirées d’analyses spectro-temporelles mais que, étant donné la dissemblance
des objets étudiés, il est capital d’élargir l’échantillon de pulsars milliseconde observés à haute énergie.
Nous présentons dans ce chapitre quelques exemples d’analyses pouvant amener à la découverte de
nouveaux pulsars. Nous avons vu au chapitre II qu’il est très probable que les amas globulaires, des
groupes âgés et denses d’étoiles gravitationnellement liées, abritent de nombreux pulsars milliseconde
puisque la probabilité de rencontre et de formation de systèmes binaires nécessaires à l’accélération
des pulsars milliseconde est plus importante dans ces amas que dans le champ galactique. Cette
prédiction est appuyée d’une part par les observations radio, mais également par la détection récente
du premier amas globulaire dans le domaine γ avec le Fermi LAT qui a montré que son spectre était
de forme similaire à celui des pulsars milliseconde, établissant ainsi un lien entre ces objets. La
première partie de ce chapitre décrit donc l’analyse de plusieurs amas globulaires avec le Fermi LAT
et les conséquences sur la population attendue de pulsars milliseconde localisés dans ces amas en
général. Dans la partie suivante, nous donnons un autre exemple d’étude qui consiste en la recherche
de pulsations associées au mouvement orbital d’un pulsar sans connaissance préalable de la période.
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Enfin, ce type d’analyse peut également permettre la détermination des paramètres de rotation du
pulsar lui-même et a amené à la détection d’une trentaine de pulsars avec Fermi par recherche à
l’aveugle. La troisième partie décrit l’analyse de données XMM-Newton d’un tel pulsar.
V.1 Observation d’amas globulaires avec le Fermi LAT
Cette analyse est présentée dans :
? Abdo, A. A., et al. (Fermi Collaboration) 2010, A population of γ-ray emitting globular clusters
seen with the Fermi Large Area Telescope, A&A 524, A75
Contact authors : N. Webb, B. Pancrazi, J. Knödlseder
Ma contribution à ce travail a consisté en l’analyse des données Fermi pour une partie de l’échantillon
d’amas globulaires étudiés, ce qui comprend des analyses spatiales, spectrales ainsi qu’une étude de la
variabilité de ces objets. L’article est donné en annexe.
V.1.1 Introduction
Avec des âges typiques de ∼ 1010 ans, les amas globulaires forment les objets les plus anciens de
notre galaxie. Pouvant regrouper 104 à 106 étoiles gravitationnellement liées entre elles, les amas
globulaires sont étonnamment stables, ce qui implique l’existence d’une source interne d’énergie qui
s’oppose à la gravitation. Cette source pourrait être l’énergie potentielle des nombreux systèmes
binaires abrités par les amas globulaires (Clark 1975) qui est constamment dissipée par interaction
avec des étoiles en mouvement (Hut et al. 1992). La probabilité de ce scénario est renforcée par la
corrélation observée entre le nombre de binaires X de faible masse contenant une étoile à neutrons et
le taux de rencontre stellaire (voir par exemple Gendre et al. 2003). Si cette corrélation s’avère vraie
et que les pulsars milliseconde sont effectivement formés dans de tels systèmes, on peut s’attendre à
ce que le nombre de pulsars milliseconde par amas suive la même corrélation. Il est cependant difficile
de mener ce genre d’étude en radio ou dans les rayons X car chacun de ces domaines est affecté par
l’absorption interstellaire, ce qui rend les détections difficiles en raison de la dispersion engendrée
ainsi que du faible nombre de coups enregistrés. Le domaine γ quant à lui ne présente pas ce type de
désavantage et apparaît ainsi comme une fenêtre privilégiée pour l’observation des amas globulaires
et l’étude de corrélations.
La première détection d’un amas globulaire avec Fermi a été celle de 47 du Toucan, rapportée par
Abdo et al. (2009c). Cette étude a révélé une distribution spectrale en énergie bien décrite par une loi
de puissance avec un indice de 1.3±0.3 et une énergie de coupure de 2.5+1.6−0.8 GeV typiques des valeurs
mesurées pour les pulsars milliseconde en γ (voir chapitre précédent). 47 du Toucan est connu pour
contenir au moins 23 pulsars milliseconde découverts grâce à des observations en radio et en rayons
X. L’absence de variabilité dans le signal sur des échelles de temps de l’ordre du jour ou du mois est
également compatible avec l’émission des pulsars milliseconde. Néanmoins, l’empilement des phases
basé sur les éphémérides des pulsars connus n’a pas permis de révéler la présence de pulsations
franches dans le signal ce qui suggère que l’émission n’est pas attribuable à un seul pulsar, mais
plutôt à toute la population de pulsars milliseconde présents dans l’amas en admettant que les pulsars
sont à l’origine de l’émission. En utilisant l’efficacité moyenne de conversion de E˙ en rayonnement
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Amas MSPs αJ2000 δJ2000 ROI
47 Tuc 23 00h24m01.s7 −72◦04′42.′′9 10◦×10◦
Omega Cen − 13h26m45.s0 −47◦28′37.′′0 10◦×10◦
M 62 6 17h01m10.s3 −30◦05′00.′′6 6◦×6◦
NGC 6388 − 17h36m17.s0 −44◦44′05.′′6 6◦×6◦
Terzan 5 33 17h48m04.s9 −24◦46′48.′′0 6◦×6◦
NGC 6440 6 17h48m52.s0 −20◦21′34.′′0 6◦×6◦
NGC 6441 4 17h50m12.s0 −37◦03′04.′′0 6◦×6◦
NGC 6541 − 18h08m02.s2 −43◦42′19.′′0 6◦×6◦
NGC 6624 6 18h23m40.s0 −30◦21′38.′′0 6◦×6◦
M 28 12 18h23m46.s0 −24◦55′19.′′0 6◦×6◦
NGC 6652 − 18h35m45.s0 −32◦59′25.′′0 6◦×6◦
NGC 6752 5 19h10m51.s0 −59◦58′54.′′0 10◦×10◦
M 15 8 21h29m58.s0 +12◦10′00.′′4 10◦×10◦
Tableau V.1 – Amas globulaires étudiés. Les colonnes donnent le nombre de pulsars milliseconde détectés dans
chacun1, l’ascension droite, la déclinaison et la taille de la région d’intérêt.
γ mesurée à partir de l’observation d’autres pulsars milliseconde, il est possible de contraindre le
nombre de pulsars présents dans un amas (Abdo et al. 2009c).
La sélection des sources γ étudiées ici est basée sur la cohérence spatiale avec des amas globulaires
connus et qui présentent des caractéristiques spectrales de pulsars milliseconde. Nous avons analysé
les données Fermi de 13 amas globulaires dont 8 ont été associées à des sources dans le premier
catalogue Fermi (Abdo et al. 2010a). Nous avons ajouté à cette liste cinq amas : deux car localisés
dans le voisinage de sources de ce même catalogue (Omega Centauri et NGC 6624) ; NGC 6441 en
raison de son taux élevé de collisions stellaires ; NGC 6752 car il est relativement proche (∼ 4 kpc) ; M
15 puisqu’il est connu pour abriter plusieurs pulsars milliseconde 1.
V.1.2 Analyse de données
Les données utilisées dans cette étude ont été recueillies lors des 17 premiers mois d’observation
avec le télescope Fermi LAT. Elles ont été sélectionnées selon les critères décrits au paragraphe IV.1.1.
Pour l’analyse de chaque amas, nous avons sélectionné les évènements contenus dans des régions
carrées dont les tailles et positions sont données dans le tableau V.1. Ces évènements ont été
échantillonnés en 25 intervalles logarithmiquement espacées couvrant l’intervalle 20 MeV − 50
GeV. A l’intérieur de chaque région, nous avons modélisé les différentes sources de rayons γ comme
décrit au paragraphe IV.1.3.1. Nous avons ensuite ajusté la position de la source γ d’intérêt en
utilisant une grille de 20 × 20 positions espacées de 3′ à partir de laquelle nous avons calculé le
maximum de vraisemblance du modèle en plaçant une source ponctuelle à chaque position. Cette
méthode permet d’extrapoler une surface de TS qui peut par la suite être utilisée afin de déterminer
la position nominale (αJ2000,δJ2000) à laquelle correspond TSmax ainsi que du contour à 95 % en
cherchant les valeurs de TS égales à TSmax−6. Ce contour est approximé par un cercle. Puis, nous
1. http ://www.naic.edu/ pfreire/GCpsr.html
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Amas αJ2000 δJ2000 r95 TS χ2 Flux Γ Ec sc
47 Tuc 00h23 .m 8 −72◦04′ 3.′3 603.3 9.6 2.5+0.2+0.2−0.2−0.2 1.4+0.2+0.2−0.2−0.2 2.2+0.8+0.3−0.5−0.2 5.6
Omega Cen 13h26 .m 5 −47◦29′ 7.′5 50.0 14.6 1.0+0.2+0.1−0.2−0.1 0.7+0.7+0.4−0.6−0.4 1.2+0.7+0.2−0.4−0.2 4.0
M 62 17h01 .m 1 −30◦08′ 4.′4 107.9 16.0 2.1+0.3+0.5−0.3−0.1 1.7+0.3+0.4−0.3−0.5 4.4+3.8+17.7−1.8−1.8 2.5
NGC 6388 17h35 .m 9 −44◦41′ 5.′7 86.6 13.8 1.6+0.3+0.6−0.3−0.2 1.1+0.7+0.8−0.5−0.8 1.8+1.2+1.8−0.7−0.6 3.3
Terzan 5 17h47 .m 9 −24◦48′ 2.′9 341.3 25.5 7.1+0.6+1.0−0.5−0.5 1.4+0.2+0.4−0.2−0.3 2.6+0.7+1.2−0.5−0.7 7.1
NGC 6440 17h48 .m 8 −20◦21′ 5.′2 65.7 5.9 2.2+0.9+1.2−0.5−0.2 1.6+0.5+0.6−0.5−0.8 3.1+3.3+∞−1.4−1.1 1.4
M 28 18h24 .m 4 −24◦51′ 8.′0 77.9 20.6 2.0+0.4+0.6−0.3−0.3 1.1+0.7+0.6−0.5−0.7 1.0+0.6+0.4−0.3−0.2 4.3
NGC 6652 18h35 .m 7 −33◦01′ 7.′5 54.8 9.8 0.8+0.2+0.1−0.1−0.1 1.0+0.6+0.3−0.5−0.3 1.8+1.2+0.4−0.6−0.3 3.2
NGC 6541 18h07 .m 9 −43◦41′ 20.′1 12.0 − < 0.8 (1.4) (1.6) −
NGC 6752 19h10 .m 3 −59◦56′ 6.′3 13.7 − < 0.5 (1.4) (1.6) −
M 15 21h29 .m 4 +12◦06′ 6.′9 5.4 − < 0.5 (1.4) (1.6) −
Tableau V.2 – Résultats de l’analyse γ. Les colonnes donnent la position ajustée (ascension droite, déclinaison),
le contour à 95 % pour la position, le TS, le χ2 donnant la mesure de la variabilité, le flux en énergie au-dessus de
100 MeV en ×10−11 erg.cm−2.s−1, l’indice photonique de la loi de puissance avec coupure exponentielle, l’énergie de
coupure en GeV et la significativité de la coupure en σ.
avons répété ce processus en remplaçant la source ponctuelle par une fonction Gaussienne 2D afin de
déterminer l’extension spatiale de la source. Ceci a permis de montrer que toutes les sources étudiées
sont compatibles avec des sources ponctuelles ce qui doit effectivement être le cas pour des amas
globulaires observés avec le Fermi LAT.
Après avoir vérifié la cohérence spatiale entre la source γ et l’amas étudié, nous avons ajusté
le spectre selon des méthodes smiliaires à celles décrites au paragraphe IV.1.3.1. Enfin nous avons
recherché des signes de variabilité dans le flux mesuré pour chaque source en étudiant la courbe
de lumière échantillonnée sur un mois et en calculant la valeur de χ2 représentative de la variance
des points autour de la valeur moyenne. Etant donné que nous avons utilisé 17 mois de données, les
courbes de lumière comprennent 17 points et le χ2 est calculé avec 16 degrés de liberté. Les sources
peuvent donc être considérées comme variables avec des niveaux de confiance de 68 % et 95 % si
χ2 > 18.1 et χ2 > 26.3 respectivement.
V.1.3 Résultats
Pour 11 des 13 régions analysées, une source γ spatialement compatible avec un amas globulaire a
été détectée dans les données Fermi. Les deux autres (autour de NGC 6441 et NGC 6624) contiennent
des sources γ faibles (avec des TS de 29 et 43 respectivement) dont les positions les placent toutes
deux en dehors du contour à 99 %. Nous présentons les résultats de l’analyse dans le tableau V.2.
Trois des 11 sources γ spatialement compatibles avec un amas globulaire présentent des valeurs de
TS < 25 (NGC 6541, NGC 6752 et M 15) et nous ne pouvons donc pas parler de détections définitives.
Ceci nous laisse avec huit détections signficatives pour lesquelles des images lissées sont présentées
figure V.1. Nous avons déterminé des limites supérieures à 2 σ sur le flux pour les trois détections
marginales en suivant la procédure décrite au paragraphe IV.1.3.1 et en considérant un indice
photonique Γ= 1.4 et une énergie de coupure Ec = 1.6 GeV. Ces valeurs correspondent aux moyennes
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pondérées obtenues en considérant les paramètres des huit amas détectés de façon significative.
Figure V.1 – Image lissées des régions autour des huit amas globulaires détectés. Les agrandissements montrent
des images lissées de régions de 3◦×3◦pour lesquelles le bruit de fond a été soustrait. Sur chaque image, le cercle (de
rayon aléatoire) indique la position nominale de l’amas.
Les propriétés spectrales et temporelles des sources étudiées sont en accord avec les caracté-
ristiques attendues dans le cas d’amas globulaires : aucune ne présente de signes de variabilité et
la distribution spectrale en énergie est bien ajustée par une loi de puissance d’indice Γ ∼ 2 avec
une énergie de coupure autour de quelques GeV. Pour deux sources (M 62 et NGC 6440), on note
néanmoins que la significativité de la coupure est inférieure à 3 σ. Les spectres ajustés des huit amas
globulaires sont présentés figure V.2. Notons que les résultats de l’analyse dans le cas de 47 du Toucan
sont en accord avec ceux présentés par Abdo et al. (2009c). Plus de détails sur l’étude individuelle de
chaque objet peuvent être trouvés dans l’article présenté en annexe.
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Figure V.2 – Distributions spectrales en énergie pour les huit amas globulaires détectés. La ligne continue indique
l’ajustement au maximum de vraisemblance avec une loi de puissance à coupure exponentielle. Les paramètres
d’ajustement sont donnés dans le tableau V.2. La ligne en pointillés donne l’extrapolation de l’ajustement à des
énergies inférieures à 200 MeV.
V.1.4 Discussion
Trois des amas globulaires pour lesquels nous avons détecté une contrepartie γ, Omega Centauri,
NGC 6388 et NGC 6652 n’abritent, selon les données actuelles, aucun pulsar milliseconde. Bien que les
estimations de la distance de Omega Cen (4.8±0.3 kpc) et de la colonne densité d’hydrogène sur la ligne
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Amas d (kpc) Lγ (1034 erg.s−1) NMSP N littMSP DM (pc.cm
−3)
47 Tuc 4.0±0.4(1) 4.8+1.1−1.1 33+15−15 ∼ 25(a) 42±1
Omega Cen 4.8±0.3(2) 2.8+0.7−0.7 19+9−9 ∼ 18(b) 125±10
M 62 6.6±0.5(3) 10.9+3.5−2.3 76+38−34 ∼ 48(c) 245±30
NGC 6388 11.6±2.0(4) 25.8+14.0−10.6 180+120−100 − 46±1
Terzan 5 5.5±0.9(5) 25.7+9.4−8.8 180+100−90 ∼ 150(c) 373±80
NGC 6440 8.5±0.4(6) 19.0+13.1−5.0 130+100−60 ∼ 86(c) 380±55
M 28 5.1±0.5(7) 6.2+2.6−1.8 43+24−21 ∼ 18(c) 200±40
NGC 6652 9.0±0.9(8) 7.8+2.5−2.1 54+27−25 ∼ 5(c) 385±60
NGC 6541 6.9±0.7(9) < 4.7 < 47 − 194±18
NGC 6752 4.4±0.1(10) < 1.1 < 11 − 79±4
M 15 10.3±0.4(11) < 5.8 < 56 ∼ 21(c) 64±1
Tableau V.3 – Luminosités γ (> 100 MeV) et nombre attendus de pulsars milliseconde dans les amas globulaires
détectés. Les références pour les distances sont : (1) McLaughlin et al. (2006), (2) van de Ven et al. (2006), (3) Beccari
et al. (2006), (4) Moretti et al. (2009), (5) Ortolani et al. (2007), (6) Ortolani et al. (1994), (7) Rees & Cudworth (1991),
(8) Chaboyer et al. (2000), (9) Lee & Carney (2006), (10) Sarajedini et al. (2007), (11) van den Bosch et al. (2006). La
colonne NlittMSP donne des estimations du nombre de pulsars milliseconde dans chaque amas extraites des publications
suivantes : (a) Heinke et al. (2005), (b) Haggard et al. (2009) et (c) Kulkarni et al. (1990). La dernière colonne présente
la valeur de mesure de dispersion dans la direction de chaque amas données par le modèle de densité d’électrons dans
la Galaxie NE2001 (Cordes & Lazio 2002).
de visée (9×1020 cm−2) devraient plutôt favoriser les détections, les différentes recherches de pulsars
miliseconde en rayons X et en radio ont jusqu’à présent été infructueuses, même si l’observation de
cet amas avec Chandra ne permet pas de rejeter l’hypothèse qu’il n’en abrite aucun (Haggard et al.
2009). De plus, même si Omega Cen est sensiblement plus proche que NGC 6388 et NGC 6652 et se
trouve à une distance comparable à celle de 47 Tuc, on peut remarquer que Omega Cen est situé à
une latitude plus faible que 47 Tuc, donc beaucoup plus proche du plan galactique et la mesure de
dispersion en direction du premier est ainsi largement plus élevée (voir tableau V.3). Ceci explique que
la recherche de pulsars dans Omega Cen soit plus difficile que dans 47 Tuc (voir notamment Edwards
et al. 2001, pour une recherche de pulsars dans les amas globulaires en radio avec le radiotélescope
de Parkes). En ce qui concerne NGC 6388 et NGC 6652, ces deux amas se trouvent à des distances
relativement grandes (voir tableau V.3). La colonne densité d’hydrogène dans la direction de NGC
6388 ((2.7±0.3)×1021 cm−2, Nucita et al. 2008) permet de donner une explication à la non-détection
de pulsars milliseconde en rayons X alors que la mesure de dispersion ainsi que des effets de sélection
dans les relevés en radio justifient l’absence de détection en radio (Hessels et al. 2007). En revanche,
celle-ci est moins importante dans la direction de NGC 6652 (5.5×1020 cm−2, Predehl & Schmitt 1995)
et, combinée à la distance de cet amas, le rend similaire à M 15 pour lequel 8 pulsars milliseconde
sont connus. Notons que si le nombre de pulsars milliseconde est corrélé au taux de rencontre dans
l’amas, nous pouvons estimer une population environ deux fois moins importante dans NGC 6652 que
dans M 15 (voir figure V.3). De façon générale, on ne peut pas attribuer la non-détection de pulsars en
radio au seul problème de la mesure de dispersion sur la ligne de visée (voir la dernière colonne du
tableau V.3). En effet, la détectabilité des pulsars milliseconde localisés dans les amas globulaires
dépend grandement de leurs mécanismes de formation ainsi que du système binaire dans lequel ils
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sont impliqués. Plusieurs de ces effets ont été discutés par Ivanova et al. (2008b) comme par exemple
l’absence d’émission radio provenant du pulsar milliseconde dans un système binaire de faible masse
tant que la masse du compagnon est supérieure à ∼ 0.2 M¯. Nous avons également vu dans le chapitre
précédent que les différences de taille et d’orientation des faisceaux en radio, X et γ peuvent amener à
des détections exclusives dans certains domaines.
En faisant l’hypothèse que les pulsars milliseconde présentent les mêmes caractéristiques dans les
différents amas que nous avons étudiés, nous pouvons utiliser la luminosité γ afin d’estimer le nombre
total de pulsars milliseconde qu’abrite chaque amas. Pour ce faire, nous considérons que chaque pulsar
milliseconde émet 〈ηγ〉〈E˙〉 erg.s−1 avec 〈ηγ〉 l’efficacité γ moyenne et 〈E˙〉 la puissance de décélération
moyenne et que l’intégralité de la luminosité γ de l’amas provient des pulsars milliseconde. On a
donc :
NMSP =
Lγ
〈ηγ〉〈E˙〉
(V.1)
Nous utilisons des valeurs de 〈E˙〉 = (1.8±0.7)×1034 erg.s−1 estimée à partir des pulsars milliseconde
de 47 du Toucan (Abdo et al. 2009c) et 〈ηγ〉 = 0.08 l’efficacité moyenne des pulsars milliseconde proches
(Abdo et al. 2009b). Les résultats sont présentés dans le tableau V.3. De façon intéressante, les
estimations du nombre de pulsars milliseconde présents dans chaque amas par cette méthode sont
très similaires à celles obtenues dans d’autres domaines en énergie (voir par exemple Fruchter &
Goss 2000; Heinke et al. 2005).
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Figure V.3 – Estimation du nombre de pulsars milliseconde par amas globulaire en fonction du taux de rencontre
stellaire. La ligne continue montre l’ajustement donné par NMSP = 0.5×Γe+18.
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Nous avons vu au paragraphe V.1.1 que le nombre de pulsars milliseconde dans un amas pourrait
être corrélé au taux de rencontre stellaire. Afin de tester cette hypothèse, nous avons calculé le taux
de rencontre stellaire grâce à la relation Γe = ρ1.50 r2c avec ρ0 la densité centrale de l’amas en L¯.pc−3
et rc le rayon de coeur de l’amas en pc. Nous avons utilisé les valeurs données par Harris (1996) pour
la densité centrale et le rayon de coeur a été calculé selon rc = d tanθc avec θc le rayon angulaire de
coeur. Les valeurs du taux de rencontre stellaire ont été normalisée de façon à avoir Γe = 100 pour M
62 (la valeur obtenue par le calcul décrit ci-dessus est Γe = ρ1.50 r2c = 6.5×106 L1.5¯ .pc−2.5).
La figure V.3 illustre une possible corrélation entre le taux de rencontre stellaire et le nombre
estimé de pulsars milliseconde. En prenant en compte les incertitudes, le meilleur ajustement donne
NMSP = (0.5±0.2)×Γe+ (18±9). Notons qu’une corrélation similaire est obtenue en comparant le
taux de rencontre stellaire et la luminosité γ, étant donné que cette dernière grandeur est reliée
linéairement au nombre de pulsars milliseconde par amas (équation V.1). Dans ce cas, l’ajustement
donne Lγ = (5.5±1.9)×1032×Γe+ (2.6±0.7)×1034 erg.s−1. L’utilisation de la première relation permet
d’envisager que la population de pulsars milliseconde présents dans les amas globulaires de la galaxie
est comprise entre 2600 et 4700, ce qui représente des valeurs intermédiaires entre les 10 000 prévus
par Kulkarni et al. (1990) à partir d’observations radio et les 700 estimés par Heinke et al. (2005) en
se basant sur des observations effectuées en rayons X. Notre estimation est donc tout à fait compatible
avec les précédentes (voir aussi Fruchter & Goss 2000) et renforce l’idée que les faisceaux d’émission
γ sont généralement plus larges qu’en radio et/ou que l’absorption interstellaire interdit la détection
d’un grand nombre de pulsars milliseconde dans le domaine des rayons X.
V.2 Détection de pulsars dans des systèmes binaires
Cette analyse temporelle est une partie de l’étude présentée dans :
? Farrell, S. A., Gosling, A. J., Webb, N. A., Barret, D., Rosen, S. R., Sakano, M., Pancrazi, B.
2010, A new 626 s periodic X-ray source in the direction of the Galactic center, A&A 523, A50
Ma contribution à ce travail a consisté en la confirmation de la présence d’une pulsation associée à un
mouvement orbital dans le signal d’un pulsar impliqué dans un systèmes binaire. L’auteur principal
de l’article avait déjà déterminé la valeur de la période en utilisant différents outils et m’a par la
suite sollicité pour confirmer le résultat avec Tempo2. Je me suis donc limité dans cette section à une
présentation succinte de cet article donné en annexe.
Les sources de rayons X présentant des variabilités sur des échelles de temps de l’ordre de 1000 s
sont généralement associées à des systèmes binaires où l’une des deux étoiles est un objet compact
accrétant. La modulation est alors la conséquence de la rotation lente de l’objet compact sur lui-même
ou de son mouvement orbital dans un système binaire. On parle de variable cataclysmique (Kuulkers
et al. 2006) lorsqu’une naine blanche accrète la matière d’un compagnon de faible masse ou de
binaire X lorsque l’objet compact est une étoile à neutrons (voir section I.3.2). Il existe plusieurs
sous-classes pour ces deux types de systèmes binaires qui diffèrent notamment par les caractéristiques
du compagnon, le champ magnétique de l’objet compact ou encore le rayon de l’orbite. Ces sous-classes
dont décrites dans la partie introductive de Farrell et al. (2010). Nous allons ici montrer comment il
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est possible de mettre en évidence la périodicité dans le signal provenant d’une source de ce type sans
connaissance préalable de la période.
La source 2XMM J174016.0−290337 a été observée avec XMM-Newton en septembre 2005 pendant
7.7 ks avec les trois caméras EPIC utilisées en mode imaging. La détection de source appliquée au
champ de vue associé et effectuée lors de l’élaboration de catalogue 2XMM (Watson et al. 2009) a mis
en évidence une source X à la position RA = 17h40m16.s0, dec = −29◦03′38′′ avec une erreur à 3 σ de
3′′ sur la position. La source se trouvant à ∼ 1.3′ de l’axe du télescope, elle n’est pas visible dans le
champ de vue de la caméra pn utilisée en mode small window. Seules les données MOS ont de ce fait
été utilisées.
La procédure de réduction des données XMM-Newton est la même que celle décrite aux para-
graphes IV.1.1 et IV.1.2.1. Une courbe de lumière a été générée à partir des évènements recueillis
dans un rayon de 80′′ autour de la source dans laquelle deux régions ont été exclues en raison de
la présence de sources contaminantes. Un échantillonnage de 2.6 s correspondant à la résolution
temporelle des caméras MOS a été utilisé et les temps d’arrivée ont été barycentrés.
La courbe de lumière a dans un premier temps été analysée à l’aide des scripts fasper (Press &
Rybicki 1989) et efsearch 2. Ces deux procédures ont permis de mettre en évidence des périodicités de
∼ 630 s et 626±2 s respectivement dans le signal observé. J’ai par la suite confirmé ces résultats en
utilisant le logiciel Tempo2. J’ai pour cela généré une éphéméride dans laquelle j’ai entré la période de
630 s déterminée approximativement grâce à fasper. J’ai ensuite calculé les phasogrammes obtenus
en faisant varier cette période sur un intervalle de 600 s (630±300 s) avec une résolution de 1 s. La
valeur de χ2 rendant compte de la variance de chaque phasogramme est calculée. La courbe χ2−∆P
obtenue est présentée figure V.4 et son ajustement avec une Gaussienne a montré que la période
optimale est P = 623±8 s (erreur à 1 σ déterminée grâce à la méthode décrite par Larsson (1996)) ce
qui est compatible avec la valeur déterminée grâce à efsearch.
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Figure V.4 – Gauche : évolution de χ2 en fonction de la variation de la période autour de la valeur P = 630 s.
L’ajustement du pic avec une Gaussienne est représentée par le trait plein fin. Droite : phasogramme des évènements
empilés à la fréquence optimale déterminée par ajustement du profil de gauche avec une Gaussienne.
2. http ://heasarc.nasa.gov/xanadu/xronos/examples/efsearch.html
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Paramètre J1459−6053
Ascension droite, α (h,m,s) 14 : 59 : 30.1640
Déclinaison, δ (deg,m,s) . . . −60 : 53 : 20.5130
Date position (MJD) . . . . . . 54935
Fréquence, f (s−1) . . . . . . . . . 9.69
Dérivée, f˙ (×10−12 s−2) . . . . −2.38
Paramètres dérivés
Log(E˙) (erg.s−1) . . . . . . . . . . . 35.96
Age caractéristique, τc (yr) 6.45×104
BLC (G) . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1.38×104
Tableau V.4 – Ephéméride du pulsar milliseconde J1459−6053 déterminée à partir des données Fermi par Abdo
et al. (2009a).
Cette étude donne un exemple de recherche de périodicité dans un signal sans connaissance a
priori de la fréquence. Bien qu’il paraisse difficile d’appliquer cette technique aux pulsars milliseconde,
on peut penser qu’elle pourrait permettre de détecter des pulsations dans l’émission de haute énergie
provenant de pulsars normaux. Nous allons voir dans le chapitre suivant que certaines limitations
existent néanmoins lorsque la durée d’observation augmente et qu’il faut généralement avoir recours
à des méthodes plus complexes.
V.3 J1459−6053 : un pulsar blind search Fermi
V.3.1 Généralités
L’idée que les pulsars émettent un rayonnement focalisé dont la direction peut varier suivant le
domaine d’énergie considéré permet notamment d’expliquer que certains objets peuvent par exemple
être détectés à haute énergie mais pas en radio, phénomène connu sous le nom de pulsar "calmes" en
radio (radio-quiet pulsars). Il est cependant possible de tirer profit de l’observation en continu du ciel
par Fermi afin de rechercher des pulsations dans le signal d’objets associés à des étoiles à neutrons
grâce à des observations à d’autres longueurs d’onde ou qui présentent les caractéristiques spectrales
attendues pour des pulsars en γ (spectre en loi de puissance à coupure exponentielle). N’ayant aucune
information a priori sur la fréquence de rotation ou sur sa dérivée, on a donné à ce type d’étude le
nom de "recherche à l’aveugle" (blind search, Chandler et al. 2001).
La méthode généralement utilisée pour trouver une périodicité dans un signal consiste en la
détermination du spectre en fréquence grâce à la Transformée de Fourier Discrète (voir par exemple
Buccheri et al. 1987). L’application de ce type de méthode aux données Fermi débouche cependant sur
une difficulté majeure puisque le nombre de transformées à calculer augmente proportionnellement
avec la durée d’observation. Or les durées d’exposition nécessaires à l’obtention d’un signal correc-
tement échantillonnable combinées à la large gamme de fréquences et de dérivées de la fréquence
devant être considérées rend prohibitif le temps de calcul d’une recherche de pulsation. De ce fait,
et même en utilisant un algorithme de type Transformée de Fourier Rapide, il est très difficile voire
impossible d’effectuer ce genre d’analyse. Afin de palier à ce problème, Atwood et al. (2006) ont proposé
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Modèle nH kT (keV) Indice photonique Γ χ2ν d.o.f
PL 0.64+0.89−0.51 − 2.10+1.24−0.85 1.16 12
BB 0.0+0.50−0.00 0.71
+0.17
−0.18 − 1.48 12
Tableau V.5 – Résulats de l’ajustement du spectre de J1459−6053 (figure V.5) avec PL = loi de puissance et BB =
corps noir. Les erreurs données représentent les intervalles de confiance à 90 %. Les valeurs de nH sont en ×1022cm−2.
une solution basée non-plus sur des temps d’arrivée échantillonnés de photons individuels, mais sur
la différence entre les temps d’arrivée de photons successifs enregistrés dans un intervalle de temps
restreint (typiquement une semaine) (time-differencing technique). Le calcul est ensuite réitéré afin
de couvrir l’intégralité de l’observation. Ceci a permis la découverte de plusieurs pulsars dans les
données Fermi (Abdo et al. 2009a). Notons toutefois que, étant donnée leur très grande fréquence de
rotation, cette méthode ne s’applique pas aux pulsars milliseconde.
V.3.2 Analyse de données et résultats
Cette analyse est présentée dans :
? Pancrazi, B., Webb, N. A., Guillemot, L., et al. X-ray follow-up observations of the two γ-ray
pulsars, PSR J1459−6053 and PSR J1614−2230, submitted to A&A
L’article est donné en annexe.
L’un des pulsars découverts par recherche à l’aveugle par Abdo et al. (2009a), J1459−6053, a pu
être observé avec XMM-Newton en février 2011. Les trois caméras EPIC ont été utilisées en mode
imaging lors d’une observation qui a duré 44 ks et dont environ 19 ks ont été contaminées par des
émissions de protons mous. L’éphéméride déterminée à partir des données Fermi par Abdo et al.
(2009a) est donnée dans le tableau V.4.
Nous avons appliqué l’analyse de données décrite au paragraphe IV.1.2. La chaîne de détection
a mis en évidence la présence d’une source X avec un maximum de vraisemblance d’environ 60 à la
position RA = 14h59m30.s11 ± 0.s67, dec = −60◦53′21.′′29 ± 1.′′38 compatible avec la position du pulsar
déterminée avec Fermi ainsi qu’avec celle de la source détectée avec Swift (Marelli et al. 2011). Une
image du champ de vue MOS est présentée figure V.5.
Des régions circulaires de rayons 45′′ permettant de limiter la contamination de sources voisines
ont été utilisées afin d’extraire le spectre MOS présenté figure V.5. Pour les données pn, le rayon a
été réduit à 40′′ afin de ne pas dépasser la limite de la fenêtre d’observation utilisée (en blanc sur
l’image de la figure V.5). Le bruit de fond a été estimé en utilisant des régions de taille similaire aux
régions sources et dont la position permet de n’inclure aucune source de rayons X. Les résultats de
l’ajustement sont présentés dans le tableau V.5. Le flux non-absorbé entre 0.2 et 10 keV calculé à
partir de la loi de puissance est FX = (9.8±1.2)×10−14 erg.cm−2.s−1. Notons que dans le premier
catalogue de pulsars Fermi (Abdo et al. 2010e), le spectre de la source J1459−60 est ajusté avec une
loi de puissance d’indice Γ= 1.83±0.24 et avec une coupure exponentielle à l’energie Ec = 2.7±1.1
GeV.
Nous avons considéré les évènements pn d’énergies comprises entre 1 et 4.5 keV afin de rechercher
une pulsation. Le phasogramme regroupe 378 coups dont 198 sont estimés provenir du bruit de
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Figure V.5 – Gauche : Identique à la figure IV.2 pour J1459−6053. Droite : spectre en rayons X de J1459−6053. Les
données MOS1 sont en noir, MOS2 en bleu et pn en rouge. L’ajustement donné par une loi de puissance absorbée avec
nH = 6.4×1021 cm−2 et Γ= 2.10 est représenté par la ligne noire continue.
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Figure V.6 – Phasogrammes γ (haut) et X (bas) de J1459−6053. Le phasogramme γ déterminé par Ray et al. (2011)
est échantilloné en 32 intervalles alors que le phasogramme X est échantillonné en 5 intervalles. Deux rotations
du pulsar sont représentées. Les barres d’erreur donnent l’incertitude à 1 σ sur le nombre de coups dans chaque
intervalle.
fond. La significativité donnée par le H-test est 3.7 σ (H ∼ 21). Le Cm-test donne une significativité
d’environ 1 σ en considérant un alignement avec le pic γ. Pour indication, le nombre de coups dans le
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domaine 0.3−12 keV est 700 dont 424 provenant du bruit de fond. Le profil basé sur l’éphéméride
Fermi est présenté figure V.6 en même temps que le phasogramme déterminé en γ par Ray et al.
(2011).
V.3.3 Discussion
Le spectre de J1459−6053 est bien ajusté avec une loi de puissance dure typique des pulsars
jeunes et énergétiques tels que B1706−44 (Gotthelf et al. 2002) ce qui suggère que l’émission pourrait
provenir de la magnétosphère externe. Abdo et al. (2009a) ont proposé que le rayonnement γ produit
par une partie de la population de pulsars devrait consister en des faisceaux larges étant donné que
seule l’émission de haute énergie est observée et que ces pulsars restent indétectables en radio.
Nous avons mis en évidence une possible modulation du signal émis par le pulsar dans les rayons
X, néanmoins, en raison du faible rapport signal-sur-bruit, il est impossible de déterminer la forme
ainsi que le nombre de pics présents dans le profil. Il est de plus difficile de tirer des conclusions de la
comparaison des profils X et γ même si la fluctuation observée en X peut être vue comme alignée avec
le pic γ. Cette observation, même si faiblement appuyée par le résultat du Cm-test attribuable à la
possible présence de plusieurs pics dans le profil, suggère que l’émission dans ces deux domaines en
énergie est produite dans la même région.
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Chapitre VI
MODÉLISATION DES PROFILS D’ÉMISSION
THERMIQUE DES MSPS
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L’étude d’un échantillon de pulsars milliseconde a permis de mettre en évidence plusieurs de leurscaractéristiques. Pour certains de ces objets, des preuves solides de l’origine thermique de leur
émission dans les rayons X ont pu être établies. Dans ce chapitre, nous allons voir que la modélisation
des profils d’émission de tels pulsars milliseconde peut être utilisée afin de contraindre certains
paramètres fondamentaux des étoiles à neutrons tels que la masse, le rayon ou la configuration
géométrique. L’ajustement nécessitant l’exploration d’un vaste espace des paramètres, nous aurons
recours à une méthode de Monte Carlo utilisant des chaînes de Markov afin de contraindre ces
paramètres. La finalité de ce type d’étude est la détermination de l’équation d’état de la matière dense
qui compose les étoiles à neutrons. En effet, bien que plusieurs méthodes permettant de déterminer
la masse de ces objets existent (comme par exemple l’étude en radio du mouvement orbital dans le
cas de pulsars impliqués dans des systèmes binaires), il est généralement difficile de contraindre le
rayon des étoiles à neutrons. Nous allons voir que la modélisation des profils d’émission X thermique
des pulsars milliseconde permet d’apporter des informations intéressantes sur les caractéristiques
intrinsèques des objets étudiés.
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VI.1 Un modèle d’émission thermique
Les modèles d’émission à haute énergie des pulsars milliseconde décrits au chapitre II.2 prévoient
que des particules de haute énergie sont accélérées en direction de l’étoile à neutrons. Cette accélé-
ration s’opérant le long des lignes de champ magnétique, ces particules de haute énergie devraient
entrer en contact avec l’étoile dans une région localisée dans le voisinage des empreintes de ces lignes
de champ, soit autour des calottes polaires. C’est ce réchauffement des calottes polaires que l’on pense
être à l’origine de l’émission X thermique des pulsars milliseconde, le reste de l’étoile étant trop froid
pour pouvoir émettre un tel rayonnement. De ce fait, on peut associer la forme des profils d’émission
observés à la modulation du flux due au changement de projection de la surface émettrice par rapport
à la ligne de visée lors de la rotation de l’étoile. En suivant un formalisme d’abord développé par
Pechenick et al. (1983), il s’avère possible de reproduire ces profils d’émission et d’ainsi contraindre
plusieurs paramètres fondamentaux tels que l’inclinaison de l’axe magnétique par rapport à l’axe de
rotation, la masse ou encore le rayon de l’étoile à neutrons étudiée.
VI.1.1 Géométrie
Nous allons commencer par décrire la géométrie du système ainsi que les conséquences des effets
relativistes affectant la trajectoire des photons émis. En effet, alors qu’il serait relativement simple de
prévoir les conditions permettant l’observation de deux tâches ponctuelles diamétralement opposées
à la surface d’une sphère dans un environnement Newtonien, l’étude de la visibilité de ces mêmes
tâches dans un environnement relativiste nécessite de prendre en compte plusieurs effets importants
tels que la courbure de l’espace-temps et l’effet Doppler par exemple. Nous allons voir que ces effets
affectent profondément la forme des profils d’émission, impliquant qu’une tâche invisible dans un
espace newtonnien peut devenir visible dans un espace déformé. Le formalisme est développé dans la
métrique de Schwarzschild et a été décrit en détail entre autres par Poutanen & Beloborodov (2006)
ou encore Bogdanov et al. (2007). Notons que Cadeau et al. (2007) a montré que l’application d’une
métrique de Kerr à ce modèle n’a pas d’impact significatif sur la forme des profils.
Considérons une étoile de masse M, de rayon R en rotation à la période P émettant un rayon-
nement provenant de deux zones localisées aux pôles magnétiques et pouvant être assimilées à des
points. Une illustration est donnée figure VI.1. Nous qualifions de primaire la tâche se trouvant la
plus proche de l’observateur à φ= 0, φ étant la phase rotationnelle. L’angle ψ entre le vecteur normal
à la tâche primaire ~n et la ligne de visée est donné par :
cosψ(t)= sinαsinζcosφ(t)+cosαcosζ, (VI.1)
avec α l’inclinaison de l’axe magnétique par rapport à l’axe de rotation et ζ l’inclinaison de la ligne de
visée par rapport à l’axe de rotation. Le même angle ψ appliqué à la tâche secondaire est calculé en
substituant α→pi−α et φ→pi+φ dans l’equation VI.1.
Comme nous l’avons déjà mentionné, la courbure de l’espace-temps engendrée par la compacité de
l’étoile affecte la trajectoire des photons émis. Par exemple, un photon émis à un angle θ > 0 (avec
cosθ =~k ·~r , ~k est la direction initiale du photon émis et ~r le vecteur radial) sera détecté par un
observateur se trouvant à un angle ψ> θ à cause de cet effet de courbure des trajectoires. Cet angle ψ
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Figure VI.1 – Géométrie du modèle. L’émission provient de deux tâches (rouge) non-diamétralement opposées loca-
lisées aux pôles magnétiques de l’étoile. Les angles principaux sont α l’inclinaison de l’axe magnétique, ζ l’inclinaison
de la ligne de visée et le couple (∆α,∆φ) permettant de paramétrer le décalage de la tâche secondaire par rapport à la
position diamétralement opposée.
est relié à l’angle d’émission inital θ au travers d’un paramètre d’impact b par (Pechenick et al. 1983) :
ψ=
∫ ∞
R
dr
r2
[
1
b2
− 1
r2
(
1− RS
r
)]−1/2
(VI.2)
avec RS le rayon de Schwarzschild de l’étoile et :
b= R√
1−RS/R
sinθ, (VI.3)
le paramètre d’impact à l’infini. La condition de visibilité de la tâche primaire donnée par cosθ > 0
implique donc ψ <ψmax =ψ(θ = pi/2). Notons qu’une approximation a été dérivée par Beloborodov
(2002) afin de relier plus simplement φ et θ (la "relation cosinus"). Nous avons toutefois gardé les
expressions complètes lors de l’élaboration du modèle.
L’angle d’émission d’un photon est également soumis à l’aberration relativiste : un observateur se
trouvant à l’infini mesurera un angle d’émission θ correspondant à un angle d’émission θ′ mesuré dans
le référentiel de l’étoile en rotation. Ces deux angles sont reliés grâce au facteur Doppler (Poutanen &
Beloborodov 2006) :
cosθ′ = δcosθ (VI.4)
avec δ = 1/[γ(1−βcosξ)] le facteur Doppler, γ = 1/√1−β2, β = v/c avec v la vitesse linéaire de la
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tâche :
v= 2piR
P
√
1−RS/R
sinα (VI.5)
et ξ l’angle entre le vecteur vitesse linéaire (~v) et le vecteur donnant la direction de l’émission (~k), de
telle sorte que cosξ=~k ·~v. Une expression de cosξ a été dérivée par Poutanen & Beloborodov (2006) :
cosξ=− sinθ
sinψ
sinζsinφ (VI.6)
Le dernier effet relativiste à inclure au modèle est le retard des temps d’arrivée des photons émis
dû au temps de parcours jusqu’à l’observateur. En effet, ce temps de parcours varie en fonction de la
phase rotationnelle et un photon ayant un paramètre d’impact b quelconque arrivera plus tard qu’un
photon possédant un paramètre d’impact b= 0. Cet effet se traduit par un décalage en phase dans le
profil. En comparaison à un photon suivant une géodésique caractérisée par b= 0, un photon émis à b
est retardé de (Pechenick et al. 1983) :
∆t(b)= 1
c
∫ ∞
R
dr
1−RS/R
{[
1− b
2
r2
(
1− RS
r
)]−1/2
−1
}
(VI.7)
Ce retard en temps peut être converti en retard en phase par :
∆φ= 2pi
P
∆t (VI.8)
et la phase observée devient donc φobs = φ+∆φ. De même que précédemment pour ψ et θ, une
approximation a été dérivée par Poutanen & Beloborodov (2006) afin de s’affranchir du calcul de
l’intégrale pour ∆t. La figure VI.2 illustre l’impact des différents effets que nous venons de décrire.
Enfin, Bogdanov et al. (2007) ont montré qu’il était possible de reproduire l’asymétrie des pics
observée dans certains profils en considérant un axe magnétique décentré (ne passant pas par le
centre de l’étoile). Cette situation, illustrée par la figure VI.1, implique un décalage de la tâche
secondaire par rapport à la position diamétralement opposée que l’on paramètre grâce à deux angles
∆α (décalage en latitude) et ∆φ (décalage en longitude). Ces deux quantités ont été incluses dans les
équations précédentes. La distance sur la surface de l’étoile par rapport au point diamétralement
opposée est donnée par (Bogdanov et al. 2008) :
∆s=R arccos[cosα cos(α+∆α)+sinαsin(α+∆α) cos∆φ] (VI.9)
alors que la séparation entre le centre de l’étoile et l’axe magnétique est :
∆x=R sin
(
∆s
2R
)
(VI.10)
Le formalisme décrit jusqu’ici permet de modéliser l’émission provenant de deux tâches ponctuelles
situées à la surface d’une étoile à neutrons sphérique et sans atmosphère. Le flux observé provenant
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de chaque tâche à l’énergie E est donné par :
dFE = IEdΩ (VI.11)
avec IE l’intensité spécifique du rayonnement mesurée à l’infini et dΩ est l’angle solide apparent
de la tâche également à l’infini. Nous allons dans les deux prochaines sections étudier les effets liés
à l’aplatissement de l’étoile dû à la rotation ainsi qu’à la présence d’une atmosphère d’hydrogène
autour de l’étoile. Nous verrons que ces derniers ont une influence sur le calcul des quantités dΩ et
IE respectivement.
VI.1.2 L’aplatissement de l’étoile
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Figure VI.2 – Modélisation de l’émission provenant d’une seule tâche (primaire) dans le cas d’une fréquence de
rotation de 1 kHz (P = 1 ms). Les différentes courbes illustrent l’influence respective des effets inclus dans le modèle.
Les profils ont été normalisés par rapport au maximum de la courbe noire en trait plein.
Etant donnée leur grande fréquence de rotation, les étoiles à neutrons constituant les pulsars
milliseconde sont sujettes à la déformation de leur forme globale et plus précisément à l’aplatissement
au niveau des pôles en raison de l’importante force centrifuge mise en jeu. Cadeau et al. (2007) ont
montré que cet effet purement géométrique amenait à des différences significatives dans la forme du
profil mesuré dans le cas d’étoiles à neutrons possédant des fréquences de rotation f & 300 Hz (soit
P . 3 ms). A la suite d’une étude ultérieure, Morsink et al. (2007) ont proposé une méthode simple
afin de rendre compte de cette déformation. Bien que les pulsars milliseconde que nous connaissons
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actuellement et qui émettent des rayons X d’origine principalement thermique possèdent tous des
périodes supérieures à ∼ 4.8 ms, nous avons choisi d’inclure cet effet au modèle dans un soucis de
complétude.
Une conséquence majeure de l’aplatissement au niveau des pôles est que le rayon de l’étoile varie
en fonction de la colatitude (α). La déformation variant suivant la matière qui compose l’étoile, Morsink
et al. (2007) proposent une formule empirique permettant de calculer le rayon à une colatitude donnée
pour un type d’équation d’état :
R(α)
Req
= 1+
2∑
n=0
a2n(κ,²)P2n(cosα) (VI.12)
avec P2n(cosα) le polynôme de Legendre d’ordre n et Req le rayon équatorial de l’étoile. κ et ² sont
deux coefficients donnés par :
κ= GM
Reqc2
(VI.13)
²=
ω2R3eq
GM
=
ω2R2eq
c2
1
κ
(VI.14)
avec ω= 2pi f . Les coefficients a2n(κ,²) sont donnés dans le Tableau 1 de Morsink et al. (2007) dans
le cas de deux familles d’étoiles compactes, les "Neutron and Hybrid Quark Stars" (NHQS) et les
"Color-flavor-Locked Quark Stars (CFLQS). Notons que chacune des ces familles regroupe plusieurs
équations d’état, la première famille se rapportant aux étoiles à neutrons "classiques" alors que la
seconde décrit la forme des étoiles à quarks.
La surface émettrice se trouvant sur une étoile déformée sera inclinée différemment par rapport à
la ligne de visée en comparaison à une surface se trouvant sur une étoile sphérique. Soit ϑ l’angle
entre la normale à la surface émettrice (~n) et la direction raidale (~r). Morsink et al. (2007) ont montré
que :
cosϑ=~n ·~r = [1+ f (α)2]−1/2 (VI.15)
avec :
f (α)= (1−2M/R)
−1/2
R
dR
dα
(VI.16)
Or le vecteur normal à la surface peut être exprimé en coordonnées cartésiennes :
~n= sin(α−ϑ)(cosφ~x+sinφ~y)+cos(α−ϑ)~z (VI.17)
En utilisant cette expression, il est possible de dériver la valeur de l’angle λ entre la direction initiale
du photon (~k) et le vecteur normal :
cosλ=~k ·~n= cosθ cosϑ+sinθsinϑcosη (VI.18)
avec η l’angle à la surface de l’étoile entre les directions tâche-ligne de visée et tâche-axe de rotation
(voir la figure 1 de Morsink et al. (2007) pour plus de détails). Nous pouvons maintenant exprimer
l’angle solide sous-tendu par un élément de surface dS situé sur une étoile à neutrons aplatie aux
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pôles et vu par un observateur se trouvant à une distance D (Morsink et al. 2007) :
dΩA = (1−RS/R)−1
dS
D2
cosλ
d cosθ
d cosψ
(VI.19)
Il est intéressant de noter que le même angle solide exprimé dans le cas d’une étoile sphérique est
(Poutanen & Beloborodov 2006) :
dΩs = (1−RS/R)−1
dS
D2
cosθ
d cosθ
d cosψ
(VI.20)
La différence s’exprime donc au travers de l’angle θ qui devient λ lorsque l’on prend en compte
l’aplatissement au niveau des pôles. De plus, la condition de visibilité est modifiée puisqu’il faut
maintenant que 0 ≤ cosλ′ ≤ 1 (avec λ′ mesuré dans le référentiel de l’étoile) afin que la tâche soit
visible par l’observateur.
Il est maintenant possible d’exprimer le flux en énergie en fonction de l’angle solide dans le cas
d’une étoile aplatie :
dFE = (1−RS/R)1/2δ4IE′(β′)cosλ
d cosθ
d cosψ
dS′
D2
(VI.21)
Encore une fois, cette expression est applicable au cas sphérique en remplaçant λ et λ′ par θ et θ′.
Notons que l’intensité spécifique est fonction de E′ et λ′ qui sont respectivement l’énergie et l’angle
d’émission des photons mesurés dans le référentiel de l’étoile. Un exemple de déformation d’un profil
impliquée par l’aplatissement des pôles est donné figure VI.2.
VI.1.3 Modèle d’atmosphère
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Figure VI.3 – Gauche : intensité specifique en fonction de l’énergie pour plusieurs angles d’émission (µ = cosθ)
et log(T) = 5.9. On note le décalage du pic d’émission lorsque µ varie ainsi que l’évolution de l’intensité à une
énergie donnée (anisotropie). Droite : diagramme polaire de l’intensité spécifique pour plusieurs valeurs d’énergie
et log(T) = 5.9. Les courbes sont normalisées à la valeur maximale obtenue pour E = 0.8 keV. La courbe en tirets
représente le cas d’un corps noir (émission isotrope).
Alors que ce formalisme géométrique a été appliqué plusieurs fois notamment au cas des sursauts
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d’émission X provenant des étoiles à neutrons accrétant de la matière (voir par exemple Miller &
Lamb 1998; Poutanen & Gierlin´ski 2003), l’intensité spécifique du rayonnent émis est souvent calculée
en considérant un modèle de corps noir. La caractéristique principale ce type de modèle est qu’il
n’y a aucune variation de l’intensité avec l’angle d’émission (θ sur la figure VI.1) et celle-ci est donc
considérée comme isotrope. Or, plusieurs études spectrales menées notamment par Zavlin (2006) (voir
également le chapitre IV.2 de ce manuscrit) ont montré que des modèles d’atmosphère d’hydrogène
étaient nécessaires à la reproduction des spectres mesurés.
Nous avons donc utilisé le modèle élaboré par Zavlin et al. (1996) et fourni par S. Zavlin. Basé sur
l’hypothèse d’une atmosphère d’hydrogène entourant une étoile à neutrons faiblement magnétisée
(B . 108 −1010 G), ce modèle permet de calculer l’intensité specifique émise par une surface de
température T au travers d’une telle atmosphère, à un angle θ et à l’énergie E. Un effet important
associé à la présence d’une atmosphère autour de l’étoile est l’assombrissement centre-bord lié à
la différence de profondeur optique devant être traversée par le rayonnement avant de pouvoir
s’échapper de l’atmosphère en fonction de l’angle d’émission. Cet effet résulte en une forte anisotropie
du rayonnement illustrée par les figures VI.4 et VI.3.
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Figure VI.4 – Profils modélisés dans les cas d’une émission isotrope (modèle de corps noir) et anisotrope (atmosphère
d’hydrogène) pour une fréquence de rotation de 600 Hz (∼ 1.7 ms). Tous les effets relativistes sont inclus. Les tirets
montrent la contribution de chaque tâche (primaire et secondaire).
On observe sur la partie droite de la figure VI.3 que, quelle que soit l’énergie des photons
émis, la quantité de rayonnement s’échappant de l’atmosphère est largement supérieure dans la
direction normale à la surface (soit à θ = 0 ou µ= 1) et diminue rapidement lorsque l’angle d’émission
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augmente. Cette propriété permet d’expliquer la forme du profil rouge de la figure VI.4 qui montre que
l’application d’un modèle d’atmosphère résulte en la compensation du facteur Doppler responsable
de la forte asymétrie observée dans le cas de la courbe bleue. Effectivement, l’assombrissement
centre-bord tend à absorber le rayonnement lorsque l’angle d’émission augmente et s’oppose ainsi
à l’effet Doppler qui est maximal lorsque la composante du vecteur vitesse de la tâche en rotation
projetée dans la direction de la ligne de visée est maximale, soit lorsque l’angle d’émission augmente.
Quoi qu’il en soit, les différences importantes dans la forme des profils de la figure VI.4 montrent bien
qu’il est indispensable d’inclure les effets d’une atmosphère d’hydrogène au modèle et que l’hypothèse
d’une émission isotrope mènerait à des ajustements erronés. De plus, étant donnée l’isotropie de
l’émission avec un modèle de corps noir, le pourcentage pulsé des profils émis est bien moins important
que lorsque l’on considère une atmosphère d’hydrogène (quelques pourcents seulement dans le cas
d’un corps noir).
On peut également noter que, d’un point de vue spectral cette fois, plusieurs différences existent
entre les modèles de corps noir et d’atmosphère d’hydrogène. Notamment, la diminution rapide de
l’opacité avec l’énergie dans une atmosphère d’hydrogène ainsi que l’augmentation de la température
avec la profondeur impliquent une émission beaucoup plus importante à haute énergie par rapport
au cas du corps noir (Zavlin et al. 1996). Néanmoins, on remarque souvent qu’un spectre thermique
peut être ajusté précisément avec chacun des deux types de modèles (voir par exemple la section IV.2)
même si les paramètres dérivés diffèrent. D’une façon générale, étant donné que la présence d’une
atmosphère d’hydrogène implique l’existence d’une émission à plus haute énergie, la température
déduite d’un ajustement avec un tel modèle THatm sera plus faible que celle obtenue grâce à un corps
noir TBB, et ce avec un facteur de TBB/THatm ∼ 2−3 alors que la normalisation du spectre sera plus
grande dans le cas d’une atmosphère afin d’obtenir un flux égal. Tout ceci implique que la taille de la
zone d’émission donnée par un modèle d’atmosphère SHatm est largement plus grande que dans le cas
d’un corps noir SBB, avec SHatm/SBB ∼ 50−300.
VI.2 Le Monte Carlo par chaînes de Markov (MCMC)
Le modèle d’émission décrit ci-dessus permet de contraindre les paramètres fondamentaux des
étoiles à neutrons (M et R), la configuration géométrique (α, ζ) ainsi que le probable décalage de
l’axe magnétique par rapport au centre (∆α, ∆φ). L’espace des paramètres qui contient toutes les
combinaisons possibles des valeurs que peuvent prendre ces grandeurs est donc relativement grand.
Il paraît de ce fait inadapté d’utiliser des méthodes classique d’échantillonnage de l’espace des
paramètres et d’essai de toutes les combinaisons possibles afin de trouver le meilleur ajustement.
Nous avons donc recours à une méthode mathématique de Monte Carlo utilisant des chaînes de
Markov (MCMC, voir par exemple Verde et al. 2003; Puglielli et al. 2010). L’idée centrale de cette
méthode est de déterminer la fonction de densité de probabilité (pdf) pour chaque paramètre en
utilisant le théorème de Bayes (par exemple Stigler 1982). Ce dernier permet de calculer la probabilité
d’une hypothèse a posteriori étant donné la probabilité a priori d’une observation (un jeu de données
par exemple) et une fonction de vraisemblance (par exemple une fonction χ2). Ce théorème peut
129
Chap. VI. MODÉLISATION DES PROFILS D’ÉMISSION THERMIQUE DES MSPS
s’écrire :
P(M|D)= P(M).P(D|M)
P(D)
(VI.22)
avec P(M|D) la pdf du jeu de paramètres du modèle (M est le jeu de paramètres d’entrée et D est le
jeu de données), P(M) et P(D) représentent les probabilités a priori que le modèle et l’observation
soient vrais et P(D|M) est la vraisemblance des données observationnelles étant donné le jeu de
paramètres. Les MCMC fournissent une méthode permettant d’explorer efficacement l’espace des
paramètres en convergeant rapidement vers la pdf recherchée.
La technique utilisée pour explorer cet espace et construire les chaînes de Markov est l’algorithme
de Metropolis-Hastings (Hastings 1970). Une chaîne de Markov est une séquence de points de l’espace
des paramètres (~X0,~X1, . . .~Xn) pour lesquels toutes les prédictions concernant le futur ne dépendent
que de l’état présent, autrement dit, les chaînes de Markov n’ont pas de "mémoire". Cette propriété
peut être exprimée par :
P(~X i+1 = xi+1|~X i = xi,~X i−1 = xi−1, . . .)= P(~X i+1 = xi+1|~X i = xi) (VI.23)
Un nouveau maillon de la chaîne est construit à partir de l’état actuel ~X i en considérant un état
d’essai ~Xessai pour lequel la quantité P(~Xessai|D) est calculée. Si P(~Xessai|D)/P(~X i|D)> 1, l’état ~Xessai
est accepté et devient ~X i+1 alors que si P(~Xessai|D)/P(~X i|D) < 1, l’état d’essai est rejeté avec avec
une probabilité aléatoire. Le grand avantage de cette méthode est que le critère d’acceptation est
basé sur le rapport entre les pdfs des états actuel et d’essai. En utilisant le théorème de Bayes
(équation VI.22), on peut montrer que ce rapport est équivalent au rapport des vraisemblances des
états actuel et d’essai (en considérant que la densité de probabilité des états a priori est uniforme), ce
qui est relativement simple à calculer. La caractéristique fondamentale de telles chaînes est que leur
construction implique que le temps passé dans une région est proportionnel à la valeur de la pdf dans
cette région.
Un état aléatoire doit donc être généré pour commencer une chaîne après quoi cette dernière va
parcourir rapidement les régions de l’espace des paramètres dans lesquelles l’ajustement du profil est
mauvais avant de s’installer de façon plus prolongée dans les régions donnant de bons ajustements. Il
est de ce fait nécessaire de supprimer une certaine longueur de chaîne appelée la longueur de burn-in
afin de faire "oublier" à celle-ci son point d’origine. Afin d’évaluer cette longueur, nous avons calculé
la médiane des valeurs de vraisemblance de toute la chaîne et considéré que la longueur de burn-in
s’étendait du début de la chaîne jusqu’au premier point pour lequel la vraisemblance était supérieure
à la médiane.
Sachant que l’on s’attend à ce que les valeurs des paramètres soient distribuées selon des fonctions
Gaussiennes, nous avons utilisé comme fonction de vraisemblance :
L (~X )= exp
(
−χ
2(~X )
2
)
(VI.24)
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où la fonction χ2 s’exprime de façon classique pour n points de données par :
χ2(~X )=
n∑
k=1
(
ymesk − ymodk (~X )
)2
σ2k
(VI.25)
avec ymesk les données mesurées, y
mod
k (
~X ) la prédiction du modèle pour le jeu de paramètres ~X et
σk l’incertitude sur la mesure. Ainsi, les chaînes de Markov passent plus de temps dans les régions
les plus importantes et les pdf peuvent être reconstruites en calculant l’histogramme de nombre
d’itérations pour chaque paramètre.
Enfin, nous avons utilisé l’algorithme développé par Guan et al. (2006), le small world sampler.
Avec une probabilité fixée, un pas "long" est proposé à chaque itération et accepté selon les mêmes
conditions qu’un pas Gaussien. Le pas "long" est calculé en tirant aléatoirement un jeu de paramètres,
en considérant la globalité de l’espace exploré. Cet algorithme permet d’une part de fortement accélérer
la convergence de la chaîne et d’autre part d’éviter que celle-ci ne reste "coincée" dans un minimum
local.
VI.3 Premières contraintes sur l’équation d’état
VI.3.1 Hypothèses de départ
Le modèle géométrique décrit ici peut potentiellement permettre de prédire le nombre de coups
enregistrés par le détecteur de notre choix en fonction de la phase rotationnelle par la prise en compte
de la réponse instrumentale. Cependant, l’examination de l’équation VI.21 montre que la reproduction
précise du nombre de coups nécessite de connaître précisément plusieurs grandeurs telles que la
distance au pulsar ou encore l’absorption interstellaire le long de la ligne de visée et que ces paramètres
influent principalement sur la normalisation du profil et non sur sa forme. De ce fait, nous nous
limiterons dans cette étude préliminaire à l’ajustement du rayon et de la configuration géométrique
de l’étoile, ce qui revient à simplement modéliser la forme de profils normalisés. En outre, nous nous
appuierons sur l’étude menée par Bogdanov et al. (2008) qui a montré que, dans la plupart des cas,
les différences d’amplitude mesurées entre les cas tâches étendues et ponctuelles sont inférieures au
pourcent et nous ferons donc l’hypothèse de calottes polaires assimilables à des tâches ponctuelles.
Nous avons de plus choisi dans cette étude préliminaire de fixer la température de la surface émettrice
à T = 106 K, celle-ci influant majoritairement sur la normalisation du profil. Cependant, il est
important de noter que la température affecte également l’anisotropie du rayonnement. Nous avons
remarqué qu’une augmentation de 1 % de la température entraîne une variation de 2 à 3 % sur la
valeur du rayon afin de reproduire un profil identique pour les configurations géométriques de classe
II ou III suivant la classification définie par Beloborodov (2002), à savoir des couples (α,ζ) de (30◦,
60◦) pour la classe II et (60◦, 80◦) pour la classe III. Bien que le choix de T = 106 K semble raisonnable
au vue des températures généralement mesurées (voir par exemple la section IV.2), il conviendra de
garder cette simplification à l’esprit. Enfin, et comme nous l’avons déjà mentionné, l’analyse radio du
mouvement orbital peut permettre de déterminer la masse de l’étoile à neutrons (voir par exemple
Verbiest et al. 2008, pour J0437−4715) et nous utiliserons donc cette contrainte lorsque cela sera
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Pulsar Date Durée (ks) Durée filtrée (ks) Nb coups total Nb coups du pulsar
J0437−4715 15/12/2009 128 115 75580 62806
J0030+0451 12/12/2009 130 95 20163 12440
Tableau VI.1 – Détails des observation XMM-Newton des deux pulsars milliseconde utilisés pour la modélisation.
La date d’observation, la durée de l’exposition avant et après filtrage, le nombre de coups total de la région source et le
nombre de coups au-dessus du niveau de bruit de fond sont donnés. Dans les deux cas, des régions d’extraction de 11
pixels ont été utilisées. Les évènements d’énergies comprises entre 0.3 et 2 keV ont été retenus.
possible.
VI.3.2 Objets étudiés
Comme mentionné au cours du chapitre IV.4.1, peu de pulsars milliseconde présentant les carac-
téristiques intrinsèques ainsi que la brillance (et le bon rapport signal-sur-bruit associé) nécessaires
à une bonne modélisation sont connus à l’heure actuelle. Les deux meilleurs candidats dont nous
disposons sont J0437−4715 et J0030+0451. Le premier présente l’avantage de se trouver dans un
système binaire proche et donc brillant, ce qui a permis de déterminer la masse de l’étoile à neutrons
grâce à une étude temporelle précise des données radio : Verbiest et al. (2008) ont ainsi pu mesurer
une masse de 1.76±0.2 M¯ (erreur à 1 σ). Le second objet, même si solitaire et moins lumineux que le
premier, est tout de même suffisamment brillant pour offrir un profil se prêtant bien à la modélisation.
De plus, Bogdanov et al. (2008) ont montré que les pulsars milliseconde présentant des configurations
géométriques de classe II ou III suivant la classification de Beloborodov (2002) favorisaient les bonnes
contraintes sur les paramètres de l’étoile à neutrons (le rayon peut potentiellement être déterminé
avec une erreur de quelques pourcents dans le cas d’une observation avec un très bon rapport signal-
sur-bruit). Les deux objets étudiés présentent ces types de configurations dans lesquelles au moins
un pôle est parfois visible, parfois non-visible lors de la rotation de l’étoile. Nous avons utilisé deux
observations XMM-Newton de J0437−4715 et J0030+0451 pour lesquelles les détails sont donnés
dans le tableau VI.1. La procédure suivie afin de déterminer les profils d’émission est la même que
celle décrite au paragraphe IV.1.2.2. Ces profils ont été normalisés en divisant le nombre de coups et
la barre d’erreur de chaque intervalle des profils observés ainsi que le niveau de bruit de fond par
le maximum de chaque profil. Afin de pouvoir être comparé à un tel profil, un profil modélisé doit
donc être normalisé à l’unité moins le niveau de bruit de fond. Ce dernier doit enfin être rajouté au
profil modélisé. Notons enfin que les profils observés ont été déterminés dans l’intervalle 0.3−2 keV.
Comme montré par le tableau IV.10, la fraction de photons d’origine thermique domine largement
dans l’intervalle 0.1−2 keV pour les deux pulsars étudiés, avec un flux d’origine thermique environ 5
fois plus important que le flux d’origine non-thermique. Nous considérerons donc que la modulation
observée pour ces deux pulsars entre 0.3 et 2 keV correspond à une émission provenant seulement
des calottes polaires.
VI.3.3 Premiers ajustements
Nous avons effectué, dans un premier temps, trois ajustements pour chaque pulsar en fixant la
masse à différentes valeurs. Pour J0437−4715, nous avons considéré la valeur centrale (1.76 M¯) ainsi
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Pulsar M (M¯) R (km) α (◦) ζ (◦) ∆α (◦) ∆φ (◦) χ2
J0437−4715 1.56 8.2±1.3 79.5±15.0 48.5±2.5 29.5±40.3 −16.5±2.6 24.2
(0◦ ≤α≤ 90◦) 1.76 9.1±1.0 88.5±22.8 49.0±86.6 41.0±19.6 −18.0±4.8 19.3
(0◦ ≤ ζ≤ 90◦) 1.96 10.2±1.2 76.5±22.6 50.0±44.0 26.5±10.6 −18.0±4.3 18.1
J0030+0451 1.4 10.4±1.0 54.0±21.1 90.0±46.4 12.0±34.8 −7.5±1.2 30.4
(0◦ ≤α≤ 90◦) 1.7 11.1±0.8 83.5±27.2 90.0±11.0 28.0±13.5 −8.0±1.2 29.8
(0◦ ≤ ζ≤ 90◦) 2.0 14.8±1.0 51.0±26.2 90.0±7.4 11.0±17.0 −8.0±1.2 28.9
J0437−4715 1.56 9.3±0.7 40.0±9.4 70.0±4.1 7.5±3.6 −15.5±1.8 25.8
(20◦ ≤α≤ 40◦) 1.76 10.4±0.7 39.5±5.6 70.0±3.8 7.5±3.3 −16.5±1.8 26.4
(50◦ ≤ ζ≤ 70◦) 1.96 11.5±0.7 40.0±3.6 70.0±3.0 8.0±2.8 −17.0±1.8 27.1
J0030+0451 1.4 9.9±0.8 60.5±33.0 90.0±8.4 14.5±7.8 −7.5±1.0 28.4
(60◦ ≤α≤ 80◦) 1.7 11.5±0.7 75.0±21.4 90.0±13.5 22.0±9.6 −7.5±1.2 28.2
(70◦ ≤ ζ≤ 90◦) 2.0 13.2±0.8 70.0±9.7 89.5±6.0 18.5±8.4 −7.5±1.3 27.9
Tableau VI.2 – Résultats des ajustements des profils X de J0437−4715 et J0030+0451. La partie supérieure donne
les résultats obtenus après une modélisation sans prise en compte des contraintes sur (α,ζ) déterminées par Venter
et al. (2009) alors que la partie inférieure donne les résultats après prise en compte de ces contraintes. Les intervalles
de valeurs autorisées pour α et ζ sont donnés dans la colonne de gauche, sous le nom de chaque pulsar. Les erreurs
données sont à 90 % et ont été obtenues en ajustant la pdf de chaque paramètre avec une fonction Gaussienne. La
dernière colonne donne la valeur de χ2 correspondant au meilleur ajustement.
que les valeurs extrêmes de l’intervalle de confiance à 1 σ (soit 1.56 M¯ et 1.96 M¯). Puisque aucune
information sur la masse de J0030+0451 n’est connue à l’heure actuelle, nous avons en premier
lieu choisi la valeur canonique de 1.4 M¯. Ensuite, étant donné que les récentes mesures ont révélé
des masses pouvant aller jusqu’à 2 M¯ (voir par exemple Demorest et al. 2010), nous avons effecté
des ajustements en fixant la masse de J0030+0451 à 1.7 M¯ puis 2 M¯. Les chaînes utilisées afin
d’explorer l’espace des paramètres sont construites à partir de 50000 itérations. Le pas utilisé afin de
calculer les états d’essai est tiré selon une distribution Gaussienne dont la largeur a été fixée au début
de l’ajustement. La résolution utilisée est 0.05 km pour le rayon et 0.5◦ pour les différents angles du
modèle.
Dans un second temps, nous avons utilisé les contraintes sur α et ζ déterminées par Venter et al.
(2009) grâce à la modélisation simultanée des profils γ et radio de ces deux pulsars milliseconde.
Ces derniers ont montré que les profils γ étaient bien reproduits par des modèles d’émission de
magnétosphère externe (TPC ou OG, voir chapitre II.2) avec des couples (α,ζ) de l’ordre de (30◦, 60◦)
pour J0437−4715 et (70◦, 80◦) pour J0030+0451. Les intervalles de confiance sur ces valeurs n’étant
pas explicitement donnés dans l’article, nous avons arbitrairement choisi les contraintes α= 30◦±10◦,
ζ= 60◦±10◦ pour J0437−4715 et α= 70◦±10◦, ζ= 80◦±10◦ pour J0030+0451.
Les résultats des ajustements sont présentés dans le tableau VI.2 (partie supérieure pour les
ajustements sans contraintes sur (α,ζ) et partie inférieure pour les ajustements avec contraintes).
Les figures VI.5 et VI.6 montrent les profils ajustés, la densité de probabilité du rayon et les densités
de probabilité jointes des couples (α,ζ) et (∆α,∆φ) obtenues grâce aux MCMCs pour J0437−4715 et
J0030+0451 respectivement.
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Figure VI.5 – Résultats de l’ajustement de profil de J0437−4715 avec prise en compte des contraintes établies par
la modélisation des profils γ par Venter et al. (2009). La masse a été fixée à 1.76 M¯. Partie supérieure gauche : profil
mesuré échantillonné en 30 intervalles auquel est superposé le meilleur ajustement (ligne rouge). Partie supérieure
droite : densité de probabilité du rayon ajusté avec une Gaussienne (ligne bleue continue). Partie inférieure gauche :
densité de probabilité jointe pour α et ζ avec le cercle rouge donnant le contour à 1 σ. La croix rouge donne le meilleur
ajustement. Partie inférieure droite : densité de probabilité jointe pour ∆α et ∆φ avec le cercle rouge donnant le
contour à 1 σ. La croix rouge donne le meilleur ajustement.
VI.3.4 Discussion
Les figures VI.5 et VI.6 montrent que le modèle d’émission thermique utilisé permet de reproduire
précisément les profils des deux pulsars milliseconde considérés. A titre indicatif, les valeurs de χ2
correspondant aux ajustements des figures VI.5 et VI.6 sont respectivement de 26.4 et 28.4 pour
J0437−4715 et J0030+0451 (le valeurs de χ2 pour chaque ajustement sont données dans la dernière
colonne du tableau VI.2). Cependant, nous remarquons que dans plusieurs cas, et particulièrement
lorsque des contraintes ont été placées sur α et ζ, les resultats de l’ajustement de ces deux angles
correspondent aux bornes de l’intervalle de valeurs autorisées. Pour certains de ces ajustements
(voir par exemple celui de J0030+0451 avec une masse de 1.4 M¯), l’intervalle de confiance sur le
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Figure VI.6 – Identique à la figure VI.5 pour J0030+0451. La masse a été fixée à 1.4 M¯.
résultat final inclut l’ensemble des valeurs autorisées. Il est donc très probable que, dans de tels
cas, les erreurs sur les paramètres ajustés soient sous-estimées. De plus, les valeurs obtenues avec
et sans la considération des contraintes sur α et ζ sont parfois très différentes, ce qui montre que
plusieurs jeux de paramètres permettant de bien reproduire le profil existent. Tout ceci illustre
que, malgré les observations longues et les configurations géométriques favorables (classes II ou
III) de ces deux pulsars, la statistique des profils ne semble pas suffisante afin de bien contraindre
les différents paramètres du modèle. Il conviendra de ce fait de considérer les résultats de ces
ajustements préliminaires avec précaution. Nous avons tout de même placé les valeurs de R obtenues
par la modélisation ainsi que les intervalles de confiance à 90 % sur le diagramme masse - rayon de la
figure VI.7. Ce diagramme rassemble les fonctions M(R) pour différentes équations d’état (Lattimer
& Prakash 2007).
Les résultats obtenus sont cohérents avec ceux dérivés par Bogdanov et al. (2007) et Bogdanov
& Grindlay (2009). Pourtant, et même si le modèle est globalement similaire à celui développé dans
ces deux publications, la méthode utilisée ici présente quelques différences. Tout d’abord, le profil de
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Figure VI.7 – Diagramme masse - rayon montrant les prédictions de différentes équations d’état de la matière
dense (figure adaptée de Lattimer & Prakash (2007)). Les zones colorées sont rejetées sur la base de considérations
théoriques : le rayon est inférieur au rayon de Schwarzschild (bleu), la pression est finie (rouge), le son ne se propage
pas plus vite que la lumière (causalité, jaune) et la vitesse de la surface à l’équateur ne dépasse pas celle d’une particule
en mouvement orbital juste au-dessus de la surface (vert). Les résultats des ajustements du profil de J0437−4715 sont
en bleu alors que ceux du profil de J0030+0451 sont en rouge (les erreurs sur le rayon sont à 90 %). Les contraintes sur
α et ζ obtenues à partir de la modélisation des profils γ (Venter et al. 2009) ont été prises en compte.
J0437−4715 considéré dans ce travail présente un meilleur rapport signal-sur-bruit que celui modélisé
par Bogdanov et al. (2007), la nouvelle observation utilisée ici étant plus longue. La contrainte sur R
obtenue par ces auteurs était 6.8≤R ≤ 13.9 km pour une masse M = 1.4 M¯. Même si la valeur de M
est différente dans notre modélisation, la diminution du rayon avec la masse observée empiriquement
pour les diverses valeurs de masse considérées et illustrée par la figure VI.7 semble confirmer le
résultat de Bogdanov et al. (2007). De plus, nous avons modélisé des profils normalisés, ce qui nous a
permis de nous affranchir de l’ajustement de paramètres spectraux même si, comme nous l’avons vu
précédemment, l’anisotropie du rayonnement varie avec la température. C’est en cela que réside la
principale difficulté de cette modélisation puisque la température a une influence directe sur la forme
du profil. Les ajustements spectraux effectués notamment par Zavlin (2006) et Bogdanov & Grindlay
(2009) convergent vers l’idée que les calottes polaires présentent des profils de température (de façon
cohérente avec ce que nous avons décrit au paragraphe II.3), avec une température au centre de
l’ordre de 1.5 MK (∼ 106.2 K) qui décroît en se rapprochant des bords pour atteindre environ 0.5 MK
(∼ 105.7 K), soit des variations de 3 à 5 % par rapport à la température choisie dans cette modélisation.
Il apparaît donc que la principale amélioration à apporter au modèle actuel est la prise en compte
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d’une surface émettrice présentant un profil de température, même si la contrainte d’un tel profil
nécessitera des observations longues afin d’analyser précisément le spectre de l’objet considéré.
En ce qui concerne la méthode d’ajustement, le Monte Carlo à Chaînes de Markov, les figures VI.5
et VI.6 illustrent qu’elle peut également être améliorée. En effet, on peut y voir que la densité de
probabilité du rayon échantillonnée (cadre supérieur droit dans chaque figure) ne suit pas exactement
une loi Gaussienne (ligne continue bleue). Ceci est très probablement dû au choix fait a priori sur
le pas Gaussien utilisé afin d’explorer l’espace des paramètres. Pourtant, il est possible d’optimiser
la longueur de ce pas en suivant la méthode proposée par Putze et al. (2009). Cette technique
consiste en l’utilisation des résultats obtenus avec un pas Gaussien afin de calculer la matrice de
covariance des paramètres du modèle. Un nouvel ajustement est alors effectué en basant la valeur
du pas dans chaque dimension sur les coefficients de la matrice de covariance. De plus, Putze et al.
(2009) donnent une deuxième méthode d’optimisation basée sur la division conditionnelle de l’espace
des paramètres. Celle-ci permet de fortement diminuer la longueur de burn-in en dirigeant très
rapidement la chaîne vers les régions d’intérêt de l’espace des paramètres, améliorant ainsi la qualité
de leur échantillonnage.
D’une façon générale, il semble tout de même que l’utilisation d’une méthode de Monte Carlo à
chaînes de Markov soit bien adaptée à la contrainte des paramètres de ce modèle. Grâce à la prise en
compte des résultats de la modélisation simultanée des profils γ et radio effectuée par Venter et al.
(2009), il paraît possible de déterminer le rayon avec une incertitude de quelques pourcents lorsque
la masse est fixée (voir tableau VI.2) alors que cette incertitude est plutôt de l’ordre de quelques
dizaines de pourcents lorsque l’on prend en compte l’incertitude sur la masse. Ceci met en évidence
l’importance capitale de la connaissance précise de la masse de ces étoiles à neutrons. Les résultats
obtenus indiquent d’autre part que la configuration géométrique de J0030+0451 et le type de profil
associé (avec une contribution nette des deux calottes polaires) favorise la contrainte du rayon de
l’étoile à neutrons, ce qui est cohérent avec les prédictions de Bogdanov et al. (2008). En effet, le
tableau VI.2 montre que les incertitudes sur les valeurs obtenues dans le cas de J0030+0451 sont du
même ordre de grandeur que celle déterminées pour J0437−4715 et ce, malgré le meilleur rapport
signal-sur-bruit de l’observation de ce dernier (voir tableau VI.1). La détermination de la masse
de J0030+0451 par une méthode alternative ou la découverte d’un pulsar milliseconde brillant et
présentant le même type de configuration géométrique (classe III) pourrait donc s’avérer déterminante
dans l’optique d’une contrainte de l’équation d’état de la matière dense qui compose les étoiles à
neutrons.
L’analyse du tableau VI.2 fait apparaître une caractéristique intéressante du modèle : une
modification de la valeur de la masse d’environ 10 % entraîne une variation du même ordre sur
la valeur mesurée du rayon. On constate également que nous avons obtenu, dans certains cas,
des configurations géométriques relativement différentes lorsque la masse varie. Cette observation
illustre encore une fois à quel point il est important de connaître la masse de l’étoile à neutrons
modélisée puisqu’il est apparemment toujours possible de déterminer un couple (M,R) qui permettra
de reproduire l’amplitude du profil considéré. Pour les deux pulsars, les profils sont très bien ajustés
avec ou sans prise en compte des contraintes sur α et ζ, avec des valeurs de χ2 proches dans les deux
cas (voir tableau VI.2). Ces valeurs associées à des configurations géométriques parfois différentes
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montrent d’une part qu’il existe une certaine dégénérescence dans les paramètres et d’autre part
que les configurations géométriques déterminées par Venter et al. (2009) par ajustement simultané
des profils γ mesurés avec Fermi et radio sont compatibles avec ces profils d’émission X thermique
ainsi qu’avec le modèle d’émission considéré ici. Nous remarquons également que l’utilisation des
contraintes sur α et ζ aboutissent principalement à une diminution de l’intervalle de confiance,
ce qui semble normal et que les valeurs de ζ obtenues pour J0030+0451 sont toujours proches de
90◦ et pourraient indiquer que nous observons cet objet dans le plan de son équateur. De plus, il
est très intéressant de noter que toutes les valeurs de ∆φ sont négatives, ce qui correspond à un
déplacement du pôle secondaire dans le sens inverse de la rotation. Nous pouvons imaginer que ce
déplacement pourrait être la conséquence d’une forte déformation des lignes de champ magnétique
(phénomène de sweepback, voir par exemple Dyks & Harding 2004) liée à l’accélération et à la rotation
rapide de l’étoile lors de la phase de recyclage des pulsars milliseconde. En utilisant l’équation
VI.9, nous obtenons des déplacements à la surface de l’ordre de 2 à 4 km pour J0437−4715 et 5
à 7 km pour J0030+0451. Cette observation est de grande importance dans la compréhension de
l’origine de l’émission puisque, comme nous l’avons déjà mentionné au paragraphe IV.4.1, un champ
magnétique décentré pourrait être à l’origine d’une augmentation de la production de paires dans les
magnétosphères de pulsars milliseconde (Harding & Muslimov 2011). D’autres ajustements avec et
sans déplacement du pôle secondaire seraient cependant nécessaires afin de confirmer que ce dernier
est indispensable à la reproduction des profils mesurés.
La cohérence générale des résultats obtenus par la modélisation des profils X, γ et radio est
encourageante. Il semble donc que la perspective d’un ajustement simultané des profils d’émission
dans ces trois domaines, pour des objets brillants, préférentiellement de classe III et dont la masse a
été mesurée précisément pourrait amener à la contrainte précise de l’équation d’état de la matière
dense qui compose les étoiles à neutrons. Même si les données disponibles actuellement ne permettent
apparemment pas une telle avancée, il apparaît tout de même que de telles études pourraient révéler
d’importants éléments dans l’optique d’une meilleure connaissance des caractéristiques intrinsèques
de ces objets, ainsi que de la compréhension des mécanismes à l’origine de l’émission multi-longueur
d’onde des pulsars milliseconde.
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L’émission des pulsars milliseconde
La problématique de cette thèse repose sur la question de l’origine de l’émission à haute énergie des
pulsars milliseconde. Nous avons vu que le nombre restreint d’objets observables dans les domaines X
et γ représente à l’heure actuelle un obstacle certain à une meilleure compréhension des phénomènes
mis en jeu. Dans le but d’élargir l’échantillon de pulsars milliseconde émetteurs d’un rayonnement de
haute énergie, nous avons mené des études spectrale et temporelle de six pulsars milliseconde qui
n’avaient jamais été observés auparavant dans le domaine X. L’analyse des données XMM-Newton a
engendré la détection de deux nouveaux pulsars milliseconde, J0613−0200 et J1614−2230, en tant
que sources de rayons X. L’étude temporelle a révélé des preuves de l’existence de pulsations dans le
signal X émis par le second. Leurs spectres suggèrent la présence d’au moins une composante pour
J0613−0200 et de deux composantes dont une thermique dans le cas de J1614−2230, la statistique
actuelle ne permettant pas de déterminer avec certitude la nature des émissions observées. Deux
autres pulsars milliseconde, J1853+1303 et J2129−5721, n’ont pas été détectés en tant que sources
ponctuelles avec les caméras MOS de XMM-Newton, mais l’analyse temporelle de l’émission X observée
à l’aide de la caméra pn a montré qu’il est probable qu’ils soient sources de signaux X pulsés. Dans le
domaine γ, la découverte d’une émission pulsée en provenance de J1600−3053 vient s’ajouter aux
détections d’une trentaine d’autres pulsars milliseconde avec le Fermi LAT. En ce qui concerne le
sixième pulsar de l’échantillon étudié, J1911−1114, cette étude n’a rien révélé quant à la possibilité
que ce pulsar soit source d’une émission de haute énergie. Suite à la détection de plusieurs pulsars
milliseconde dans le domaine γ avec le Fermi LAT, j’ai également réanalysé d’anciennes données
XMM-Newton, notamment dans le but d’établir les profils d’émission X en phase absolue nécessaires
à l’étude des décalages entre les profils déterminés dans différents domaines d’énergie. L’analyse
d’une ancienne observation du pulsar milliseconde J0030+0451 a permis de confirmer la présence de
pulsations dans le signal et de déterminer pour la première fois le profil d’émission X en phase absolue.
De plus, l’étude de l’émission X provenant du pulsar milliseconde J1959+2048, le black widow pulsar,
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a révélé que celle-ci est probablement pulsée. Ce dernier résultat important a requis l’utilisation d’une
nouvelle éphéméride et vient contredire d’anciennes analyses basées sur une éphéméride erronée
selon lesquelles aucune pulsation n’était visible dans le signal X de J1959+2048.
Cette étude pose la question de la détectabilité des pulsars milliseconde à haute énergie et nous
avons de ce fait considéré plusieurs phénomènes qui pourraient l’influencer. En premier lieu, la
distance et la position dans la galaxie de certains objets permettent d’expliquer qu’un pulsar soit
détecté dans le domaine γ, mais pas dans les rayons X, ce dernier domaine étant beaucoup plus
affecté par l’absorption interstellaire. La non-détection dans un domaine particulier peut également
s’expliquer par le phénomène de pulsar et les modèles d’émission, qui prévoient que le rayonnement
soit focalisé dans des directions différentes selon le domaine en énergie considéré. De plus, un critère
tel que E˙/d2 peut être extrêmement biaisé en raison des erreurs, parfois importantes, sur la distance.
La valeur de E˙ est également sujette aux incertitudes sur le mouvement propre du pulsar qui influe
au travers de l’effet Shklovskii, ou encore sur la valeur considérée du moment d’inertie généralement
prise égale à I = 1045 g.cm2 mais qui peut largement varier lorsque l’on modifie les valeurs de masse
et de rayon de l’étoile à neutrons qui interviennent dans le calcul de I (voir chapitre IV.4.2). Ces
incertitudes peuvent donc rendre difficile la prédiction de futures détections. D’une façon générale, il
est tout de même clair que des instruments d’observation dans les rayons X ayant des sensibilités
accrues permettront de découvrir de nouveaux pulsars milliseconde. On peut même penser que, dans
certains cas, comme pour J1853+1303 par exemple dont l’observation analysée dans cette thèse a
largement été contaminée par une émission de protons solaires, de nouvelles observations plus longues
avec XMM-Newton devraient amener à la détection de plusieurs pulsars milliseconde.
De précédentes observations ont montré qu’il existe deux grands types de pulsars milliseconde :
les émetteurs X principalement non-thermiques, très énergétiques et les émetteurs X principalement
thermiques. Les modèles décrits à la section II.2 prévoient que l’émission X trouve son orgine dans
l’échauffement des calottes polaires de l’étoile par bombardement de particules (thermique) ainsi
que dans le rayonnement synchrotron de particules chargées accélérées à l’intérieur de cavités
présentes dans la magnétosphère (non-thermique). Ces caractéristiques purement spectrales se
reflètent apparemment dans les paramètres observables puisque l’on remarque que la fréquence de
rotation, la puissance de décélération et le champ magnétique au cylindre de lumière sont supérieurs
dans le cas des émetteurs X non-thermiques, avec des valeurs typiques de l’ordre de 450−700 Hz pour
la fréquence, 1035−1036 erg.s−1 pour E˙ et BLC > 105 G contre f ∼ 150−300 Hz, E˙ ∼ 1033−1034 erg.s−1
et BLC ∼ 104 G pour les émetteurs X thermiques (voir notamment le tableau IV.10). Il semble tout de
même que ces derniers émettent une partie de leur énergie sous forme de rayons X non-thermiques.
Les spectres et caractéristiques des deux pulsars milliseconde J0613−0200 et J1614−2230 illustrent
cette éventualité. Pour ce type de pulsars, il apparaît que l’emission non-thermique dans le domaine X
est caractérisée par un indice photonique ΓX de l’ordre de 2 alors que ce même indice paraît plus dur
dans le domaine γ, avec Γγ ∼ 1.5 (voir section IV.4.2 et la figure IV.19). De telles valeurs semblent
indiquer que les mécanismes à l’origine de l’émission X non-thermique et γ pourraient être différents,
idée conforme aux modèles et à la théorie physique des processus d’émission impliqués (voir sections
II.1 et II.2). Cependant, les écarts types des distributions d’indices photoniques mesurés en X en
excluant les pulsars non-thermiques et γ, ∼ 0.4 et ∼ 0.3 respectivement, montrent que ces dernières
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sont statistiquement compatibles et qu’il n’est donc pas possible de tirer de conclusions définitives.
Il semble en particulier que l’émission X non-thermique largement dominante pour les pulsars
milliseconde très énergétiques, comme par exemple J1939+2134 ou J0218+4232, soit caractérisée
par des indices plus durs, typiquement proches de ∼ 1. D’autres détections de pulsars milliseconde
sources de rayons X et γ détectables seront nécessaires afin de confirmer ces tendances.
Les énergies de coupure mesurées ainsi que les profils observés dans le domaine γ sont plus en
accord avec les prédictions des modèles Slot Gap et Outer Gap (Venter et al. 2009). Cette remarque est
renforcée par le fait que les résultats des observations de pulsars milliseconde en γ sont très similaires
à ceux des pulsars normaux. Or, bien que le modèle du Polar Cap implique des différences assez
importantes lorsque adapté aux pulsars milliseconde, les autres modèles sont relativement semblables.
De plus, le modèle du Polar Cap ne permet pas de reproduire les profils γ des pulsars milliseconde
détectés. Notons cependant que certains profils sont bien ajustés par le modèle du Pair Starved Polar
Cap, une adaptation du Polar Cap dans lequel l’émission γ est produite jusqu’à des altitudes élevées.
Alors que différentes études semblent converger vers l’idée que l’émission γ des pulsars milliseconde
trouve son origine à haute altitude dans la magnétosphère, elles soulèvent d’autres problèmes tels que
la création de paires en quantité suffisante afin de pouvoir assurer la stabilité des cavités externes.
Des analyses plus précises, telles que l’étude de l’évolution des paramètres spectraux au cours de la
rotation de l’étoile (étude spectrale résolue en phase), pourraient permettre de mieux contraindre la
localisation des régions d’émission ainsi que la nature des processus mis en jeu. Pour ce faire, des
observations à haute énergie à l’aide d’instruments possédant des sensibilités accrues sont nécessaires.
La constante amélioration de la qualité des données γ disponibles grâce au relevé continu du ciel
avec le Fermi LAT devrait s’avérer déterminante dans la compréhension de l’origine de l’émission des
pulsars milliseconde.
En ce qui concerne l’émission radio, on note que les observations de pulsars milliseconde émetteurs
thermiques semble confirmer qu’elle proviendrait, au moins pour ces objets, d’une région de la
magnétosphère alignée avec l’axe magnétique. Le décalage observé entre les profils radio et γ combiné
à l’idée que l’émission dans ce dernier domaine provient des cavités externes confirment cette tendance.
Cependant, la découverte récente de trois pulsars milliseconde présentant des profils radio et γ
alignés vient contredire cette hypothèse en indiquant l’existence probable d’un site de production de
rayonnement radio dans le voisinage des cavités externes. Encore une fois, plus de détections ainsi
qu’une meilleure compréhension de l’origine de l’émission radio seront nécessaires à la confirmation
de cette idée.
Les pulsars milliseconde des amas globulaires
L’analyse des données Fermi LAT a permis de détecter une émission γ provenant de huit amas
globulaires. Le rayonnement de ces objets dans le domaine γ présente l’avantage de ne pas être
absorbé le long de son trajet dans le milieu interstellaire, au contraire de l’émission X par exemple.
Cette particularité nous a permis d’étudier précisément les caractéristiques spectrales de ces huit
amas. Le résultat fondamental est que leurs spectres γ sont très similaires à ceux attendus pour les
pulsars milliseconde, indiquant ainsi que l’émission γ des amas globulaires est compatible avec une
143
CONCLUSION GÉNÉRALE ET PERSPECTIVES
origine dans les pulsars milliseconde qu’ils abritent. Cette découverte importante permet d’expliquer
l’origine de la stabilité de ces amas. En effet, comme nous l’avons évoqué au chapitre V.1, il est
possible que la source d’énergie qui s’oppose à l’effondrement gravitationnel des amas globulaires
provienne des systèmes binaires qu’ils abritent. Or, étant donné que le scénario d’accélération (voire
de formation) des pulsars milliseconde requiert que ceux-ci soient impliqués dans de tels systèmes, le
lien entre l’émission γ des amas globulaires et des pulsars milliseconde permet de faire le lien entre
la stabilité des premiers et les systèmes binaires.
De ce fait, la détection d’amas globulaires dans le domaine γ ouvre de nouvelles perspectives
quant à la découverte de pulsars milliseconde. Du reste, Freire et al. (2011) ont récemment rapporté
la première détection d’une émission pulsée provenant d’un pulsar milliseconde localisé dans l’amas
globulaire NGC 6624, le pulsar J1823−3021A. Ce dernier présente des caractéristiques peu communes,
comme par exemple une dérivée de la période dix à cent fois plus grande que les valeurs habituellement
mesurées ou encore la luminosité γ la plus importante connue à ce jour pour un pulsar milliseconde.
Une telle dérivée de la période et l’intensité du champ magnétique associée (voir section I.2.3.2) devrait,
selon Freire et al. (2011), être la conséquence d’un taux d’accrétion lors de la phase de recyclage
du pulsar particulièrement élevé, suggérant que cet objet aurait été "anormalement" accéléré. Ceci
pose la question des processus d’accélération des pulsars milliseconde dans les amas globulaires et
leur possible lien avec les processus à l’origine de leur émission de haute énergie, desquels pourrait
découler la très grande valeur de luminosité γ pour ce pulsar.
La découverte rapportée par Freire et al. (2011) a certainement été facilitée par la luminosité γ du
pulsar, mais il semble probable que l’accroissement de la statistique des données Fermi LAT lors des
prochaines années combinée à l’élaboration de nouvelles éphémérides en radio pourrait aboutir à de
nouvelles détections.
Contraindre l’équation d’état de la matière dense
Nous avons étudié la qualité des contraintes obtenues sur les paramètres fondamentaux des étoiles
à neutrons par ajustement de profils mesurés dans le domaine X dans le cas d’une émission d’origine
thermique. L’utilisation d’une méthode de Monte Carlo à Chaînes de Markov afin d’échantillonner les
fonctions de densité de probabilité a généralement permis de déterminer le rayon et la configuration
géométrique d’une étoile à neutrons avec une précision de quelques dizaines de pourcents (quelques
pourcents lorsque la masse est fixée). Nous avons vu qu’une étoile de classe II ou III (voir chapitre
VI.3.1), brillante et dont la masse a été mesurée précisément est nécessaire à l’élaboration de ce type
de contraintes. Cette technique apparaît donc comme extrêmement prometteuse dans l’optique de
la détermination de l’équation d’état de la matière dense. De plus, le lancement du Fermi LAT a
engendré la détection de plusieurs pulsars milliseconde et l’observation en continu du ciel γ rendra
à terme possible l’élaboration de profils très significatifs dans ce domaine. De tels profils ajustés
grâce à des modèles d’émission γ dont la précision est en constante amélioration permettront alors
de déterminer avec précision la configuration géométrique des pulsars milliseconde. La perspective
d’effectuer des ajustements simultanés des profils X, γ et radio ajoute donc à la grande importance
que pourrait avoir ce type de modélisation dans la détermination de l’équation d’état de la matière
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Pulsar M (M¯) R (km) α (◦) ζ (◦) ∆α (◦) ∆φ (◦)
J1614−2230 1.97 12.9±1.8 40.5±10.6 79.0±9.2 4.0±10.9 −15.0±3.3
J0437−4715 1.76 12.0±0.5 30.0±6.1 60.1±6.1 5.0±1.5 −15.0±1.3
Tableau VI.3 – Résultats des ajustements des profils simulés de J1614−2230 et J0437−4715. Les intervalles de
confiance sont 90 % et ont été obtenus en ajustant la pdf de chaque paramètre avec une fonction Gaussienne.
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Figure VI.8 – Résultats de l’ajustement du profil simulé de J1614−2230. La masse a été fixée à 1.97 M¯. L’apla-
tissement de l’étoile dû à la rotation a été pris en compte. Les différents cadres sont similaires à ceux de la figure
VI.5.
Le pulsar milliseconde dont la masse a été mesurée le plus précisément et qui présente de ce
fait une excellente opportunité de contraindre l’équation d’état de la matière dense est J1614−2230.
Or le travail d’analyse de l’émission de haute énergie provenant de ce pulsar (voir section IV.1.4.2)
a révélé que son spectre comporte au moins une composante thermique, ce qui signifie que notre
modèle d’émission X est ici applicable. L’observation utilisée dans cette thèse ayant duré ∼ 20 ks
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et ne permettant pas d’établir un profil très significatif, nous avons simulé un profil mesuré avec
XMM-Newton avec un temps d’exposition de 500 ks (25 fois plus long) que nous avons ensuite ajusté.
Nous avons choisi des valeurs de M = 1.97 M¯, R = 13 km, α= 40◦, ζ= 80◦, ∆α= 5◦ et ∆φ=−15◦ afin
d’élaborer le profil simulé. Notons que l’aplatissement au niveau des pôles de l’étoile a été pris en
compte dans cet ajustement, puisque la période de ce pulsar est inférieure à 3 ms.
Les résultats présentés dans le tableau VI.3 et illustrés par la figure VI.8 sont très encourageants
puisqu’ils montrent qu’une observation de 500 ks avec XMM-Newton devrait permettre de contraindre
le rayon de l’étoile à neutrons à ∼ 8 % près. Une observation plus longue déboucherait évidemment sur
une contrainte encore meilleure. Nous avons extrapolé l’intervalle de confiance aux valeurs extrémales
de la masse en se basant sur l’observation qu’une variation de la masse implique une variation du
même ordre sur le rayon. Notons qu’il est rassurant de constater que les paramètres ayant servi à
simuler le profil sont cohérents avec ceux déterminés grâce à la modélisation. L’idée d’effectuer dans
ce cas un ajustement simultané des profils X, γ et radio renforce les espoirs de déterminer l’équation
d’état de la matière dense grâce à ce pulsar. Nous concluons donc qu’avec une observation de 500 ks
du pulsars milliseconde J1614−2230 à l’aide du satellite XMM-Newton, il est possible de contraindre
précisément l’équation d’état de la matière dense de cette étoile à neutrons.
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Figure VI.9 – Spectre mesuré avec le détecteur EPIC pn de XMM-Newton (bleu) et simulé grâce à la matrice
de réponse du Wide Field Imager (WFI) de ATHENA (rouge) pour le pulsar milliseconde J0437−4715. Le temps
d’exposition est de 115 ks. L’intégration des deux spectres montre que le nombre de coups enregistrés par le WFI est
environ 5 fois supérieur à celui mesuré avec le détecteur pn.
Considérons maintenant les contraintes que nous pourrions obtenir grâce à ce type de modélisation
et l’utilisation d’instruments d’observation X dont la résolution temporelle et la bande en énergie
accessible rendraient possible l’étude des pulsars milliseconde, typiquement quelques dizaines de
µs au plus pour la résolution temporelle dans un domaine observable allant de ∼ 100 eV à quelques
dizaines de keV. La mission future apparaîssant la mieux adaptée à cette étude est certainement
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Figure VI.10 – Résultats de l’ajustement du profil simulé de J0437−4715. La masse a été fixée à 1.76 M¯. Les
différents cadres sont similaires à ceux de la figure VI.5.
le projet européen ATHENA 1 (Advanced Telescope for High ENergy Astrophysics). Cet observatoire
permettra de scruter le ciel entre 0.1 et 40 keV avec une grande sensibilité dûe à une surface efficace
largement supérieure à celle de ses prédécesseurs (∼ 1 m2 à 1 keV soit environ trois fois celle de XMM-
Newton). Si la résolution temporelle est appropriée, ATHENA devrait ainsi être suffisamment sensible
pour l’étude d’objets faibles en X tels que les pulsars milliseconde. Toutefois, les spécifications actuelles
de l’instrument rapportent une résolution d’une centaine de microsecondes, ce qui semble légèrement
trop élevé pour étudier des phénomènes périodiques dont la période avoisine la milliseconde. Un
projet alternatif est celui du satellite d’observation X LOFT 2 (Large Observatory For X-ray Timing).
Avec une surface efficace encore supérieure à celle de ATHENA (∼ 12 m2 entre 2 et 30 keV), cet
observatoire particulièrement dédié à l’étude des phénomènes variables sur de courtes échelles de
temps ne paraît cependant pas adapté à l’étude des pulsars milliseconde. En effet, nous avons vu
1. http ://sci.esa.int/ixo
2. http ://gri.rm.iasf.cnr.it/index.php
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que leur émission domine souvent à des énergies inférieures à quelques keV voire même en-dessous
du keV pour une émission thermique. Il faut également souligner le haut niveau de bruit de fond
(quelques mCrab) associé à la technologie utilisée dans la fabrication des détecteurs de LOFT qui
rendrait problématique voire impossible la détection de pulsars milliseconde.
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Figure VI.11 – Diagramme masse - rayon montrant les prédictions de différentes équations d’état de la matière
dense (figure adaptée de Lattimer & Prakash (2007)). Les zones colorées exclues par la théorie sont décrites dans
la légende de la figure VI.7. Nous avons reporté les contraintes sur le rayon déterminée grâce à la modélisation des
profils simulés de J1614−2230 avec XMM-Newton (rouge) et de J0437−4715 avec ATHENA (bleu). Les erreurs sur le
rayon sont à 90 %.
Idéalement, nous avons vu que les paramètres fondamentaux des étoiles à neutrons pourraient
être fortement contraints en ajustant le profil d’émission X d’un pulsar milliseconde brillant, de classe
III (ce qui correspond à une configuration géométrique du type α∼ 60◦,ζ∼ 80◦) et dont on connaît
la masse avec précision. Bien que le pulsar milliseconde émetteur thermique le plus brillant connu
à l’heure actuelle, J0437−4715, ne rassemble pas toutes ces conditions, il est possible d’évaluer la
qualité des contraintes que nous obtiendrions en ajustant son profil simulé grâce à la réponse de
l’instrument Wide Field Imager 3 (WFI) à bord d’ATHENA. La durée d’exposition considérée est 115 ks.
Les spectres mesuré avec l’instrument pn à bord de XMM-Newton et déterminé à partir de la matrice
de réponse du WFI sont présentés figure VI.9. L’intégration de ces derniers a montré que le nombre
de coups enregistrés par le WFI entre 0.3 et 2 keV est 5 fois supérieur au nombre de coups enregistrés
par la caméra pn dans le même intervalle. En se basant sur ce rapport, nous avons simulé un profil
3. http ://sci.esa.int/science-e/www/object/index.cfm ?fobjectid=43974
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d’émission du type de celui J0437−4715 et tel qu’il serait mesuré avec ATHENA, en considérant qu’il
était composé de 5 fois plus de coups que le profil XMM-Newton. Les paramètres choisis pour ce profil
sont M = 1.76 M¯, R = 12 km, α= 30◦, ζ= 60◦, ∆α= 5◦ et ∆φ= 15◦. Les résultats sont présentés figure
VI.10 et sont résumés dans le tableau VI.3. Nous avons reporté la contrainte sur le rayon dans le
diagramme M−R de la figure VI.11. Comme pour J1614−2230, nous avons extrapolé l’intervalle de
confiance déterminé pour le rayon aux valeurs extrémales de la masse.
Bien sur, ce profil ayant été établi grâce à une simulation, les résultats de cette modélisation ne
peuvent pas être considérés comme réels. Cependant, il est très intéressant de constater que le rayon
et la configuration géométrique peuvent potentiellement être mesurés avec une précision d’environ 2
% lorsque la masse est fixée. Ce travail ouvre donc des perspectives d’avenir très prometteuses. D’une
part, il apparaît que ce type de modélisation permette de déterminer précisément la configuration
géométrique de certains pulsars milliseconde. Or, nous avons vu que l’idée d’un axe magnétique
décentré pourrait permettre de résoudre le problème de la création de paires dans les magnétosphères
de pulsars milliseconde. Notre modélisation pourrait donc apporter d’importants éléments nécessaires
à la compréhension de l’origine de l’émission. D’autre part, le diagramme M−R de la figure VI.11
montre l’application de ce modèle et l’utilisation de la méthode de Monte Carlo à Chaînes de Markov
doit permettre de contraindre de façon unique l’équation d’état de la matière dense qui compose les
étoiles à neutrons.
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ABSTRACT
Context. We present XMM-Newton observations of the five millisecond pulsars PSR J0613−0200, PSR J1600−3053, PSR
J1911−1114, PSR J2129−5721 & PSR J1853+1303, as well as complementary γ-ray and radio observations performed with the
Fermi Large Area Telescope and the Nanc¸ay and Parkes radio telescopes.
Aims. The enlargement of the sample of millisecond pulsars observed in radio, X-rays and γ-rays is required to better understand their
broad band emission processes, as well as the sites in which those processes take place.
Methods. We search for unpulsed emission in the X-ray and γ-ray data and analyse the spectra when a source is detected at the
position of the radio pulsar. We use radio ephemerides to search for pulsed emission in the X-ray and γ-ray data, and assess the
significance using the H-test and the more sensitive Cm-test, which tests for a high-energy peak at the radio phase. In the absence of
pulsations we derive upper limits on the X-ray pulsed percentage for a putative sinusoidal lightcurve.
Results. We detect an X-ray point source coincident with PSR J0613−0200 with a 0.2-10 keV flux FX = 5.4±4.5×10−14 erg.cm−2.s−1.
The 3 σ upper limit on the pulsed fraction using the H-test is pUL = 54 % of the estimated source counts. We confirm strong pulsed
γ-ray emission from PSR J0613−0200. We present the first firm detection of pulsed γ-rays coming from PSR J1600−3053, with
a H-test significance of 6.6 σ above 1 GeV, thus confirming the previous association of this pulsar with a γ-ray source. Using an
exponential cutoff power-law, we derive spectral parameters of Γ = 0.8 ± 0.3 ± 0.5 for the photon index and Ec = 2.7+1.0+1.3−0.7−0.8 GeV for
the cutoff energy, leading to a γ-ray energy flux between 100 MeV and 300 GeV Fγ = 6.0+3.4−3.0 × 10−12 erg.cm−2.s−1. The presence of
the cutoff is established at a statistical significance of 2.8 σ. X-ray and γ-ray flux upper limits are given for the remaining four MSPs.
Key words. X-rays : stars - stars : pulsars : individual : PSR J0613−0200, J1600−3053, PSR J1911−1114, PSR J2129−5721 & PSR
J1853+1303 - radiation mechanisms : thermal - radiation mechanisms : non-thermal
1. Introduction
Millisecond pulsars (MSPs) are rapidly rotating neutron stars
known mainly in the radio domain. X-ray emission for 42 pul-
sars has been reported (Becker 2009), but with pulsations for
only 10 of them, some with faint signals leading to large spectral
and pulse profile uncertainties (see e.g. Zavlin 2007; Webb et al.
2004b). The Fermi Large Area Telescope (LAT) recently discov-
ered pulsed GeV γ-ray emission from MSPs (Abdo et al. 2009a),
and triggered the discovery of over thirty new radio MSPs at the
locations of unidentified γ-ray sources (see e.g. Cognard et al.
2011).
Particle acceleration to extreme relativistic energies could
occur in regions of magnetospheric charge depletion (gaps),
where very high electric potentials exist. Three main models
based on different acceleration region geometries and locations
have been proposed : the polar cap (PC), the slot gap (SG)
and the outer gap (OG) models (Harding et al. 1978; Arons &
Scharlemann 1979; Cheng et al. 1986; Zhang & Harding 2000).
Whether one or a combination of these models can account for
the high-energy MSP emission is an open question.
Becker & Tru¨mper (1997), Cheng & Zhang (1998) and oth-
ers showed that X-ray emission from rotation powered pulsars
has thermal and non-thermal components. Thermal radiation is
expected to arise from the heating of the polar caps by parti-
cles returning from the outer magnetosphere, and non-thermal
emission would be due to the synchrotron emission of charged
particles at high altitude. Inverse Compton (IC) and Curvature
Radiation (CR) pair formation fronts could also play an im-
portant role in heating the PC and producting detectable ther-
mal X-rays (Harding & Muslimov 2002). Venter et al. (2009)
showed that γ-ray MSPs are divided into two sub-classes ei-
ther described by pair-starved PC (PSPC) or by slot gap/outer
gap (SG/OG) models. They favour narrow gaps in the magneto-
sphere.
Improving the sample of high-energy MSPs is crucial
to discriminate between the competing high-energy models.
Comparing the X-ray and γ-ray characteristics provides further
constraints. The large collecting areas and high timing accuracy
of XMM-Newton (Jansen et al. 2001) and of the Fermi LAT
(Atwood et al. 2009) favour reliable spectral and timing stud-
ies of faint MSPs. We report analysis of XMM-Newton and LAT
data of five millisecond pulsars with high magnetic fields at their
light cylinders (BLC).
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Table 1. X-ray observations of the five millisecond pulsars. Exposure after removing soft proton flares is in parentheses.
Pulsar Observation date (MJD) MOS filter pn filter MOS exposure [ks] pn exposure [ks]
J0613−0200 22/03/2007 (54181) medium medium 67.9 (65.5) 68.2 (65.4)
J1911−1114 27/04/2007 (54217) medium thin 61.7 (52.0) 60.9 (48.3)
J2129−5721 19/04/2007 (54209) medium medium 55.7 (55.3) 59.3 (52.9)
J1600−3053 17/02/2008 (54513) medium medium 31.5 (24.0) 30.5 (21.3)
J1853+1303 20/04/2008 (54576) medium medium 31.1 (13.5) 31.4 (13.4)
2. Observations and data processing
PSR J0613−0200, PSR J1600−3053, PSR J1911−1114, PSR
J2129−5721 and PSR J1853+1303 were observed with XMM-
Newton, using the three European Photon Imaging Cameras
(EPIC) MOS1, MOS2 (imaging mode) and pn (timing mode).
We give observation details in Table 1. We processed these
data using the XMM-Newton Science Analysis System (SAS)
v10.0.01.
The EPIC observation data files (ODFs) were reduced using
the emproc/epproc scripts (for MOS and pn respectively) with
the most recent calibration files (CCFs) available. From the his-
togram of single events above 10 keV, we identified periods of
high background due to soft proton flares. We then selected good
time intervals (GTIs) by defining a count rate threshold above
the low steady background. We applied standard filtering proce-
dures (Webb et al. 2004b), and kept events between 0.2 and 10
keV for the MOS cameras and between 0.3 and 12 keV for the
pn camera. Events contained in energy ranges affected by X-ray
fluorescence lines were also filtered 2.
The γ-ray data were taken between 2008 August 8 and 2011
February 1 with the Fermi LAT. Its operating model is described
in Atwood et al. (2009). We adopted standard criteria for the
Fermi LAT data reduction (Abdo et al. 2009a), selecting diffuse
class events with energies above 100 MeV using the P6 V3 in-
strument response functions (IRFs). We used the Fermi Science
Tools v9r213.
3. Data analysis
3.1. Spectral analysis
3.1.1. γ-rays
The γ-ray spectral analysis is based on the likelihood methods
described in Abdo et al. (2009b). We modelled the strong point-
like sources, i.e. with a Test Statistic (TS) larger than 25 (∼ 4 σ)
(Abdo et al. 2010b) found in a region of interest (ROI) centered
on the radio location of the MSP with exponential cutoff power-
law spectra if associated with a MSP, or with normal power-
law shapes otherwise. The exponential cutoff power-law is of
the form N0(E/100 MeV)−Γe−E/Ec as has been found to fit other
MSPs well (Abdo et al. 2009a), where N0 is the normalisation
factor and Ec is the cutoff energy. The TS is defined as twice
the difference between the log-likelihood with and without the
source. We used circular ROIs of radius 6◦ in order to limit the
number of sources and avoid bright diffuse emission from the
Galactic plane. We modelled the diffuse Galactic emission using
the gll iem v02 mapcube as well as the extra-Galactic plus resid-
ual instrument background using the isotropic iem v02 template.
1 http://xmm.esac.esa.int/sas
2 http://xmm2.esac.esa.int/docs/documents/CAL-TN-0018.pdf
3 http://fermi.gsfc.nasa.gov/ssc/data/analysis/scitools/overview.html
Systematic errors were obtained for all the spectral parameters
using bracketting IRFs that account for the uncertainties in the
effective area of the instrument. When a MSP was not associ-
ated with a γ-ray source in the Fermi LAT First-Year catalogue,
we computed 2 σ energy flux upper limits following the method
described in Abdo et al. (2010c). We used an exponentially cut-
off power-law with a fixed spectral index (Γ = 1.5) and cutoff
energy (Ec = 1.9 GeV) as a spectral model. These values corre-
spond to the weighted means of the spectral parameters given in
Abdo et al. (2009a).
3.1.2. X-rays
For the X-ray analysis, we first used the source detection task
edetect chain to assess the maximum likelihood of the point
sources found in the MOS field of view. The maximum likeli-
hood ML is defined as ML = −ln(pc), with pc the probability
for random Poissonian fluctuations to have caused the observed
source counts. We chose a detection threshold MLmin = 10 (∼ 4
σ), and considered MOS1 & MOS2 datasets simultaneously.
When a source was found at the radio position of the MSP,
we derived MOS spectra considering a circular region (radius
60′′) centred on the X-ray source. When close contaminating
sources were present this radius was reduced. We extracted pn
spectra using rectangular regions as described in Section 3.2. In
each case, we derived corresponding background spectra using
a neighbouring area free of X-ray sources and generated instru-
mental response files. The spectral fitting was performed using
Xspec (version 12.5.0)4.
When no X-ray source was present at the radio position of
the MSP in the MOS data, we derived an upper limit on the en-
ergy flux. We extracted source and background counts using cir-
cular regions of radius 30′′, that we reduced to 15′′ in the case of
the presence of a nearby source. We used the task eregionanalyse
to subtract the background and derive a 2 σ upper limit on the
source count rate, that we converted into a flux using the Mission
Count Rate Simulator WebPIMMS5. As a spectral model, we se-
lected an absorbed power-law with index Γ = 1.8 and we used the
HEASARC Tool NH6 to derive the total HI column density along
the line-of-sight towards the pulsar from Earth to the Galaxy’s
edge.
3.2. Timing analysis
The ephemerides of PSR J0613−0200, PSR J1600−3053, PSR
J1911−1114 and PSR J1853+1303 are provided by the Nanc¸ay
radio telescope (Cognard et al. 2011). The ephemeris of PSR
J2129−5721 is from Parkes Pulsar Timing Array data (Hobbs
4 http://heasarc.gsfc.nasa.gov/xanadu/xspec
5 http://heasarc.gsfc.nasa.gov/Tools/w3pimms.html
6 http://heasarc.gsfc.nasa.gov/cgi-bin/Tools/w3nh/w3nh.pl
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et al. 2009). We give the main parameters for each MSP7 in
Table 2. Based on a barycentred reference radio profile, we de-
rived phase-aligned pulse profiles in X-rays and in γ-rays. We
validated our timing analysis procedure using observations of
the Crab pulsar in γ-rays, X-rays and radio.
3.2.1. γ-rays
We derived γ-ray pulse profiles by selecting events contained
in a circular region, whose radius was chosen to minimise the
emission from the Galactic disk and nearby sources (see e.g.
Abdo et al. 2009a). Times of arrival (TOAs) measured in the
satellite frame were then converted to Barycentric Dynamical
Time (TDB) and phase-folded using the Fermi plug-in (Ray et al.
2010) distributed with the TEMPO2 package8. We computed the
pulse significances using the bin-independentH-test (De Jager &
Bu¨sching 2010).
3.2.2. X-rays
The sensitivity of the pn camera is roughly twice that of the MOS
cameras, providing additional counts for the X-ray pulsation
search, even when no source was found at the MSP radio posi-
tion in the MOS data. In the pn timing mode, the events collected
from a predefined area are collapsed into a one-dimensional row
to be read out at high speed. The pulsar X-ray data are then ex-
tracted using a rectangular region centred on the pixel contain-
ing the pulsar. The width of the region is optimised to get the
best S/N ratio. The background data is similarly extracted by
choosing a neighbouring region free of X-ray sources. We used
the task barycen and the coordinates given in Table 2 to convert
times measured in the local satellite frame to TDB. We used the
TEMPO2 package and the pulsars’ radio ephemerides of Table
2 to convert the barycentred TOAs into phase values.
When the spectral analysis did not indicate the energy in-
terval giving the best S/N, we searched for pulsations in stan-
dard energy ranges. Previous XMM-Newton MSP observations
showed that maximum emission is in the 0.3-2 keV range for
thermally emitting MSPs (Zavlin 2006), and between 0.6 and
12 keV for non-thermally emitting MSPs (Webb et al. 2004a).
However, fairly high expected values of NH along the line of
sight for the five MSPs (∼ 1021 cm−2) and increased noise in the
pn data above ∼ 8 keV motivated us to reduce the latter to 1-8
keV. We also considered the whole range accessible with the pn
camera (0.3-12 keV).
When the signal significance did not exceed ∼ 3 σ, we com-
puted a 3 σ upper limit on the number of pulsed counts, follow-
ing the method described in De Jager (1994) and a conservative
duty cycle δ = 0.5 (sinusoidal shape). In Table 4, pUL gives the
average percentage of pulsed counts in the source region needed
to give a detection at the 3 σ level. We also searched for X-ray
emission in the phase interval aligned with the radio peak. We
assessed the pulsation significance given the a priori suspected
phase using the Cm-test (De Jager 1994) 9.
7 http://fermi.gsfc.nasa.gov/ssc/data/access/lat/ephems
8 http://www.atnf.csiro.au/research/pulsar/tempo2
9 This test was originally designed for single-peaked pulse profiles.
If more than one peak develops, the value of S m that accounts for the
sine components deviates significantly from zero.
Table 3. X-ray spectral fit results for PSR J0613−0200 (PL = power-
law, BB = blackbody). All errors quoted are 90 %. NH values are in
units of ×1022cm−2. The fitted values are below the total Galactic HI
column density NH ∼ 2.5 × 1021cm−2 given by the HEASARC Tool.
Model NH kT (keV) Photon Index Γ χ2ν d.o.f
PL 0.17+0.16−0.08 − 2.82+0.90−1.00 0.74 22
BB 0.0+0.07−0.0 0.30 ± 0.07 − 0.75 22
4. Results
4.1. PSR J0613−0200
PSR J0613−0200 was associated with the γ-ray source 1FGL
J0613.7−0200 in the LAT First-Year catalogue (Abdo et al.
2010b). We fitted the γ-ray spectrum with an exponential cut-
off power-law, as suggested by Abdo et al. (2009a). We found
Γ = 1.7 ± 0.1 ± 0.2 (statistical and systematic error) for the
photon index and Ec = 3.4+1.0+0.9−0.7−0.6 GeV for the cutoff energy.
The γ-ray energy flux between 100 MeV and 300 GeV is Fγ =
4.1+0.2+0.3−0.2−0.1×10−11 erg.cm−2.s−1. These results are consistent with
both Abdo et al. (2009a) and Abdo et al. (2010a).
With 30 months of data, the γ-ray pulsation significance be-
comes 18.2 σ compared to 10 σ for 6 months of data (Abdo
et al. 2010a), considering events within 0.5◦ around the MSP,
with a single-peaked pulse profile as in Abdo et al. (2009a).
Following the definition given by Kuiper et al. (2002), we found
a pulsed percentage for the γ-ray pulse profile of 49 ± 10 %.
We also fitted the peak position and found a shift of 0.40 ± 0.01
with respect to the radio peak, consistent with the value in the
Fermi LAT catalogue of γ-ray pulsars (0.42 ± 0.01) (Abdo et al.
2010a).
The X-ray source search detected a point source at RA =
06h13m43.s90 ± 0.s08 and dec = -2◦00′46.′′58 ± 1.′′24 (J2000,
with 1 σ combined statistical and systematic uncertainties
(Watson et al. 2009)), consistent with the radio position of PSR
J0613−0200 given in Table 2. Its maximum likelihood is ML
∼ 130, corresponding to a detection significance level of ∼ 16
σ. We fitted simultaneously the MOS1, MOS2 and pn spectra
between 0.5 and 3 keV as the best S/N was found in this in-
terval, but the limited photon statistics did not enable us to use
more sophisticated models than a simple power-law or a black-
body. Using the simple power-law fit and the parameter uncer-
tainties in Table 3 to estimate the unabsorbed flux between 0.2
and 10 keV gave FX = 5.4 ± 4.5 × 10−14 erg.cm−2.s−1 (er-
rors are 90 %). The luminosity is LX = 1.5+3.0−1.4 × 1030 erg.s−1,
using the distance given in Table 2). The X-ray efficiency is
ηX ≡ LX/E˙ = 1.2+2.4−1.1 × 10−4.
To search for pulsations, we selected events between 0.5 and
3 keV, where the S/N is highest in the spectral analysis. The
H-test yields insignificant results (< 3 σ). We found that 13 %
of the observed counts in the source region should be pulsed in
order to get a detection of a pulsed signal at the 2.6 σ level.
Considering that ∼ 26 % of the observed counts are estimated to
come from the source, this gives an upper limit on the intrinsic
pulsed percentage of the pulsar of 54 %. The Cm-test yields 3.8
σ for a single X-ray peak at the phase of the radio peak. At the
phase of the γ-ray peak the result is < 1 σ. Table 4 summarises
this and the 3 σ upper limit.
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Table 2. Characteristics and spectral results for the five MSPs. PSR J0613−0200 has a parallax distance (Abdo et al. 2009a), the others come from
the dispersion measures and the NE2001 Galactic electron density model (Cordes & Lazio 2002). E˙ values were corrected for the Shklovskii effect
(Shklovskii 1970) when the proper motion was known. The X-ray (0.2-10 keV) and γ-ray (0.1-300 GeV) flux values and luminosities are listed,
as well as efficiencies η ≡ L/E˙. Upper limits are at the 2 σ significance level.
Parameter PSR J0613−0200 PSR J1600−3053 PSR J1911−1114 PSR J2129−5721 PSR J1853+1303
Right ascension, α (J2000) (h,m,s) 06:13:43.9731 16:00:51.9034 19:11:49.2871 21:29:22.7540 18:53:57.3178
Declination, δ (J2000) (deg,m,s) . . −02:00:47.0749 −30:53:49.3743 −11:14:22.2138 −57:21:14.0963 13:03:44.0815
Pulse frequency, ν (s−1) . . . . . . . . . . 326.60 277.94 275.80 268.36 244.39
First derivative, ν˙ (×10−16 s−2) . . . . −10.22 −7.34 −10.69 −15.00 −5.21
Dispersion, DM (cm−3.pc) . . . . . . . 38.77 52.32 30.97 31.86 30.57
Derived parameters
Distance (kpc) . . . . . . . . . . . . . . . . . . 0.48 ± 0.14 1.58 ± 0.30 1.22 ± 0.14 1.34 ± 0.49 2.09 ± 0.25
Log(E˙) (erg.s−1) . . . . . . . . . . . . . . . . . 34.10 33.87 33.84 34.17 33.70
Characteristic age, τc (Gyr) . . . . . . . 5.27 6.52 7.19 3.15 7.43
BLC (×104 G) . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 5.44 3.54 3.32 4.74 2.56
Log(FX) (erg.cm−2.s−1) . . . . . . . . . . −13.27+0.27−0.78 < −13.64 < −13.74 < −13.96 < −13.33
Log(LX) (erg.s−1) . . . . . . . . . . . . . . . . 30.17+0.48−1.06 < 30.99 < 30.59 < 30.64 < 31.47
Log(ηX) . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . −3.93+0.48−1.06 < −2.88 < −3.24 < −3.52 < −2.22
Log(Fγ) (erg.cm−2.s−1) . . . . . . . . . . −10.39+0.02+0.03−0.02−0.01 −11.17+0.02+0.04−0.02−0.01 < −11.36 < −11.73 < −12.11
Log(Lγ) (erg.s−1) . . . . . . . . . . . . . . . . 33.05+0.24+0.25−0.32−0.31 33.31±0.2 ± 0.2 < 32.98 < 32.87 < 32.69
Log(ηγ) . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . −1.05+0.24+0.25−0.32−0.31 −0.56±0.2 ± 0.2 < −0.86 < −1.30 < −1.01
4.2. PSR J1600−3053
The γ-ray source 1FGL J1600.7−3055 was associated with
PSR J1600−3053 in the Fermi catalogue (Abdo et al. 2010b),
however no significant (> 5 σ) pulsed emission was reported.
Using 30 months of data, we confirm the detection of 1FGL
J1600.7−3055 at ∼ 9.4 σ. We used the events above 500 MeV as
the emission from the MSP was dominated by background noise
below this value. The spectral energy distribution of Figure 1
was derived following the procedure described in Abdo et al.
(2010c). The maximum likelihood fit of the γ-ray data using an
exponentially cutoff power-law gave Γ = 0.8 ± 0.3 ± 0.5 for
the photon index and Ec = 2.7+1.0+1.3−0.7−0.8 GeV for the cutoff en-
ergy. The γ-ray energy flux between 100 MeV and 300 GeV is
Fγ = 6.0+2.1+1.2−2.0−1.0 × 10−12 erg.cm−2.s−1. We estimated the signifi-
cance of this cutoff sc by using a simple power-law as a spectral
model, and computing sc =
√
TSc − TSp with TSc and TSp the
TS values with and without the cutoff respectively. In this case,
the simple power-law fit gave Γ = 2.1 ± 0.1 and sc = 2.8 σ.
We selected events within 0.5◦ around the position of PSR
J1600−3053 to look for a pulsed signal. We found H-test pa-
rameters of 27.1 and 59.1 above 100 MeV and 1 GeV respec-
tively, corresponding to pulsation significances of 4.3 and 6.6 σ.
The Cm-test gave less than 1 σ in both cases. We show the γ-
ray pulse profiles above 100 MeV and 1 GeV in Figure 2. These
pulse profiles exhibit a wide emission peak located around φ ∼
0.3 with respect to the radio peak. We determined the phase lag
∆φ between the radio peak and the γ-ray peak by fitting the lat-
ter with a Gaussian function, leading to ∆φ ∼ 0.28 ± 0.02 (using
the γ-ray pulse profile above 1 GeV). Finally, we determined
the pulsed percentage above 100 MeV and 1 GeV as described
above, and found 51 ± 7 % and 61 ± 5 % respectively.
Searching for an X-ray source in the MOS data revealed no
source at or around the radio position of PSR J1600−3053. We
give 2 σ upper limits on the X-ray flux and luminosity in Table
2. The timing analysis of the pn data revealed marginally pulsed
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Fig. 1. γ-ray spectral energy distribution of PSR J1600−3053. The solid
line indicates the exponential cutoff power-law model with index Γ =
0.8 and energy cutoff Ec = 2.7.
emission in the 1−8 keV band with the Cm-test, which is illus-
trated in the X-ray profile of Figure 2. We give H-test, Cm-test
values and upper limits on the pulsed signal derived in three en-
ergy bands in Table 4.
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Fig. 2. From top to bottom : γ-ray (> 1 GeV, > 100 MeV), X-ray and
radio phase histograms of PSR J1600−3053. The γ-ray and X-ray his-
tograms are with 60 and 35 bins respectively. Error bars ar 1 σ, and the
dashed lines represent the background levels. The radio peak is located
at phase φ = 0.
Table 4. X-ray pulsation significances, in standard deviations, σ. pUL is
the 3 σ upper limit on the pulsed fraction of the total number of counts
in the source region, in percent. The energy ranges in the last column
are 1 ≡ 0.3-12 keV, 2 ≡ 0.3-2 keV and 3 ≡ 1-8 keV.
Pulsar H-test Cm-test (|S m|) pUL Energy range
J0613−0200 2.6 3.8 (1.6) 13 0.5-3 keV
J1600−3053
1.7 2.1 (1.1) 12 1
1.7 1.4 (2.1) 16 2
2.0 1.5 (0.8) 17 3
J1911−1114
1.6 0.3 (2.3) 11 1
1.3 0.8 (1.8) 15 2
0.4 0.2 (1.0) 18 3
J2129−5721
1.0 1.6 (0.5) 12 1
0.2 1.0 (0.1) 16 2
1.3 1.0 (0.7) 20 3
J1853+1303
4.2 4.3 (1.3) − 1
0.5 2.7 (0.6) 30 2
2.8 3.3 (1.7) 30 3
4.3. PSR J1911−1114, PSR J2129−5721 & PSR
J1853+1303
The X-ray source searches around PSR J1911−1114 and PSR
J2129−5721 revealed nearby, significant (ML > 10 σ) sources,
but with positions inconsistent with the radio positions. The off-
sets are ∼ 17′′and ∼ 26′′respectively. The search around PSR
J1853+1303 revealed no sources near the radio position. Table
4 lists the H-test and Cm-test values as well as the upper limits
in the three standard energy bands, using the pn events from a 3-
pixel-wide region centred on the MSP position. No γ-ray emis-
sion from these MSPs has been detected with Fermi and Table 2
lists the 2 σ upper limits on the X-ray and γ-ray energy fluxes.
5. Discussion and conclusion
We report significant pulsed γ-rays from PSR J1600−3053. The
lightcurve determined for PSR J1600−3053 is similar to other
MSPs and young pulsars which exhibit gamma-ray peaks (sin-
gle or multiple) that are centred around phase 0.3 to 0.4 relative
to the radio peak (Abdo et al. 2009a). The exponential power-
law spectral fit suggests a rather hard γ-ray source. However,
the field is rather crowded and thus the fit may be sensitive to
nearby sources and subject to systematic uncertainties related to
the modelling of the overwhelming diffuse Galactic emission.
The γ-ray spectrum of PSR J0613−0200 is consistent with
outer magnetospheric emission (Cheng et al. 1986; Zhang &
Harding 2000), also favoured by the detailed high-energy mod-
elling performed by Venter et al. (2009) and as proposed
by Abdo et al. (2009a). The sparse X-ray counts for PSR
J0613−0200 do not allow us to distinguish between different
spectral models, but according to Zavlin (2007), non-thermally
emitting MSPs have high X-ray luminosities (∼ 1032 erg.s−1) and
high pulsed fractions (from ∼ 65 % up to 100 %), whereas ther-
mally emitting MSPs are characterised by lower values of LX (∼
1030 erg.s−1) and pulsed fractions ranging from ∼ 30 % up to ∼
50 %. Our pulsed fraction upper limit, LX and ηX results suggest
thermal X-ray emission for PSR J0613−0200. Thus the X-rays
appear to be coming from closer to the neutron star surface. This
shows that the whole high-energy domain should be used to un-
derstand MSPs. With higher quality X-ray data, such a pulsar
could potentially be used to constrain the neutron star equation
of state through modelling of the X-ray pulse profile, in a similar
way to e.g. Bogdanov et al. (2007).
The five millisecond pulsars presented in this paper are
amongst the thirty MSPs outside of globular clusters with the
highest values of BLC , the magnetic field strength at the light
cylinder, as listed in the ATNF database (Manchester et al. 2005)
(see Table 2). We selected these five following arguments by
Saito et al. (1997) that high BLC favours high-energy emission.
Indeed, eleven of the thirty high BLC MSPs have been detected
by Fermi. We should note that seven of these γ-ray MSPs have
distance values based on parallax measurements of less than ∼ 1
kpc, and that the remaining four have either very large BLC val-
ues (> 3×105 G) or distances based on the NE2001 model. Thus,
the detections at high energies of PSR J0613−0200, the closest
of the MSPs studied here and with a BLC slightly higher than the
others, and of PSR J1600−3053 support the hypothesis of Saito
et al. (1997). The non-detection of the other three, combined
with the high significance detection of some closeby, bright
MSPs with even lower values of BLC , such as PSR J0437−4715
(2.9×104 G) or PSR J0030+0451 (1.8×104 G) show that the
distance should also be taken into account when predicting the
high-energy detectability. Alternatively, the γ-ray MSP results in
Abdo et al. (2009a) suggest that E˙/d2 > 5 × 1033 erg.s−1.kpc−2
is strongly correlated with high-energy detectability. Again, PSR
J0613−0200 has the highest value (∼ 5×1034 erg.s−1.kpc−2), yet
PSR J1600−3053 has only E˙/d2 ∼ 3 × 1033 erg.s−1.kpc−2, with
the other three MSPs having intermediate values. This suggests
that these criteria must be used with some caution. Note also that
E˙/d2 is very sensitive to large uncertainties on the distance.
Becker & Tru¨mper (1997) showed results suggesting that the
spin-down power is converted to X-rays with an efficiency of
roughly 10−3. Our value for PSR J0613−0200 as well as the four
other upper limits all fall close to the ηX = LX/E˙ ' 10−3 line.
In γ-rays, the conversion efficiency of spin-down power is high
compared to X-rays (see e.g. Abdo et al. 2009a; Zavlin 2007),
one reason why so many more MSPs have now been detected
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in γ-rays since the launch of the very sensitive Fermi LAT. This
specificity combined with Fermi’s survey capability – accumu-
lating data over the whole sky makes the γ-ray domain essen-
tial for improving our understanding of the high-energy emission
coming from MSPs.
Acknowledgements. We would like to thank our anonymous referee, whose re-
marks helped us to improve this paper. We are also grateful to J. Kno¨dlseder for
his help in the spectral analysis of the Fermi data.
References
Abdo, A. A., Ackermann, M., Ajello, M., et al. 2009a, Science, 325, 848
Abdo, A. A., Ackermann, M., Ajello, M., et al. 2009b, ApJ, 696, 1084
Abdo, A. A., Ackermann, M., Ajello, M., et al. 2010a, ApJS, 187, 460
Abdo, A. A., Ackermann, M., Ajello, M., et al. 2010b, ApJS, 188, 405
Abdo, A. A., Ackermann, M., Ajello, M., et al. 2010c, A&A, 524, A75
Arons, J. & Scharlemann, E. T. 1979, ApJ, 231, 854
Atwood, W. B., Abdo, A. A., Ackermann, M., et al. 2009, ApJ, 697, 1071
Becker, W. 2009, ”Neutron Stars and Pulsars”, Vol. 357, Astrophysics and Space
Science Library, ed. W. Becker (Springer Berlin Heidelberg)
Becker, W. & Tru¨mper, J. 1997, A&A, 326, 682
Bogdanov, S., Rybicki, G. B., & Grindlay, J. E. 2007, ApJ, 670, 668
Cheng, K. S., Ho, C., & Ruderman, M. 1986, ApJ, 300, 500
Cheng, K. S. & Zhang, L. 1998, ApJ, 515, 337
Cognard, I., Guillemot, L., Johnson, T. J., et al. 2011, ArXiv e-prints, in press.
Cordes, J. M. & Lazio, T. J. W. 2002, ARXIV, astro-ph/0207156
De Jager, O. C. 1994, ApJ, 436, 239
De Jager, O. C. & Bu¨sching, I. 2010, A&A, 517, L9
Harding, A. K. & Muslimov, A. G. 2002, ApJ, 568, 862
Harding, A. K., Tademaru, E., & Esposito, L. W. 1978, ApJ, 225, 226
Hobbs, G. B., Bailes, M., Bhat, N. D. R., et al. 2009, PASA, 26, 103
Jansen, F., Lumb, D., Altieri, B., et al. 2001, A&A, 365, L1
Kuiper, L., Hermsen, W., Verbunt, F., et al. 2002, ApJ, 577, 917
Manchester, R. N., Hobbs, G. B., Teoh, A., & Hobbs, M. 2005, AJ, 129, 1993
Ray, P. S., Kerr, M., Parent, D., et al. 2010, ArXiv e-prints
Saito, Y., Kawai, N., Kamae, T., et al. 1997, ApJ, 477, L37
Shklovskii, I. S. 1970, SvA, 13, 562
Venter, C., Harding, A. K., & Guillemot, L. 2009, ApJ, 707, 800
Watson, M. G., Schro¨der, A. C., Fyfe, D., et al. 2009, A&A, 493, 339
Webb, N. A., Olive, J.-F., & Barret, D. 2004a, A&A, 417, 181
Webb, N. A., Olive, J.-F., Barret, D., et al. 2004b, A&A, 419, 269
Zavlin, V. E. 2006, ApJ, 638, 951
Zavlin, V. E. 2007, Ap&SS, 308, 297
Zhang, B. & Harding, A. K. 2000, ApJ, 532, 1150
Astronomy & Astrophysics manuscript no. 1614˙1459˙v2 c© ESO 2011
October 13, 2011
X-ray follow-up observations of the two γ-ray pulsars,
PSR J1459−6053 and PSR J1614−2230
B. Pancrazi1,2, N. A. Webb1,2, W. Becker3,4, I. Cognard5,6, L. Guillemot7, A. B. Hill8, M. Jackson9,10,
R. P. Mignani11,12, and N. Rea13
1 Universite´ de Toulouse; UPS-OMP; IRAP, Toulouse, France,
e-mail: Natalie.Webb@cesr.fr
2 CNRS; IRAP; 9 avenue du Colonel Roche, BP 44346, F-31028 Toulouse Cedex 4, France
3 Max-Planck Institute fu¨r extraterr. Physik, Giessenbachstrasse 1, 85741 Garching, Germany
4 Max-Planck-Institut fu¨r Radioastronomie, Auf dem Hu¨gel 69, 53121 Bonn, Germany
5 Laboratoire de Physique et Chimie de l’Environnement et de l’Espace LPC2E CNRS-Universite´ d’Orle´ans, F-45071 Orle´ans Cedex
02
6 Station de radioastronomie de Nanc¸ay, Observatoire de Paris, CNRS/INSU, F-18330 Nanc¸ay, France
7 Max-Planck-Institut fu¨r Radioastronomie, Auf dem Hu¨gel 69, 53121 Bonn, Germany.
8 School of Physics and Astronomy, University of Southampton, Highfield, Southampton SO17 1BJ, UK
9 Department of Physics, Royal Institute of Technology, AlbaNova, SE-106 91 Stockholm, Sweden
10 The Oskar Klein Centre for Cosmoparticle Physics, AlbaNova, SE-106 91 Stockholm, Sweden
11 Mullard Space Science Laboratory, University College London, Holmbury St. Mary, Dorking, Surrey, RH5 6NT, UK
12 Institute of Astronomy, University of Zielona Go´ra, Lubuska 2, 65-265, Zielona Go´ra, Poland
13 Institut de Ciencies de l’Espai (CSIC-IEEC), Campus UAB, Facultat de Ciencies, Torre C5-parell, 2a planta, 08193, Bellaterra
(Barcelona), Spain
Received; accepted
ABSTRACT
Aims. We have observed two newly detected γ-ray pulsars, PSR J1459−6053 and PSR J1614−2230, in the X-ray domain with XMM-
Newton to try to enlarge the sample of pulsars for which multi-wavelength data exists. We use these data to try to understand the
pulsar emission mechanisms of these pulsars.
Methods. We analyse the X-ray spectra to determine whether the emission emanates from the neutron star surface (thermal emission)
or from the magnetosphere (non-thermal emission) and compare this to the region in the magnetosphere in which the γ-ray emission
is generated. Further, we compare the phase folded X-ray lightcurves with those in the γ-ray and where possible radio domains, to
elicit additional information on the emission sites.
Results. J1459−6053 shows X-ray spectra best fitted with a power law model, with a photon index, Γ=2.10+1.24−0.85 , suggesting non-
thermal magnetospheric emission like that observed from the γ-ray data. Analysis of the X-ray lightcurve folded on the γ-ray
ephemeris shows modulation at the 3.7 σ level in the 1.0−4.5 keV domain. Possible alignment of the main γ-ray and X-ray peaks
further supports the interpretation that the emission in the two energy domains emanates from similar regions. The millisecond pul-
sar J1614−2230 exhibits an X-ray spectrum with a substantial thermal component, where the best fitting spectral model is either
two blackbodies, with kT=0.14+0.05−0.02 and 0.80
+1.90
−0.32 keV or a blackbody with similar temperature to the previous cooler component,
kT=0.13+0.04−0.02 keV and a power law component, with a photon index, Γ=1.15
+1.84
−1.65. The cooler blackbody component is likely to orig-
inate from the hot surface at the polar cap. Analysis of the X-ray lightcurve folded on the radio ephemeris shows modulation at the
4.0 σ level in the 0.4−3.0 keV domain.
Key words. X-rays : stars - pulsars: PSR J1459−6053, PSR J1614−2230 - radiation mechanisms : thermal - radiation mechanisms :
non-thermal
1. Introduction
Of the almost 2000 rotationally powered pulsars identified to
date (Manchester et al. 2005) the large majority have been de-
tected in the radio domain only. Less than 5% of these pulsars
have been detected in the soft X-ray domain (Becker 2009). X-
ray pulsations have been detected for only 34 pulsars (Becker
2009; Zavlin 2007; Webb et al. 2004). Just seven pulsars were
identified in γ-rays using the high energy instrument EGRET
aboard the Compton Gamma Ray Observatory (CGRO), al-
though it was believed that many of the unidentified objects were
also associated with pulsars (Helfand 1994). The Fermi Large
Area Telescope (LAT) has already identified more than ten times
the number of pulsars detected with EGRET (e.g. Abdo et al.
2010a; Ray et al. 2011; Keith et al. 2011) and has even detected
many new γ-ray selected pulsars (e.g. Abdo et al. 2009). The
LAT has also detected more than 8 Galactic globular clusters
in the hard γ-ray domain (>100 MeV, e.g. Abdo et al. 2010c),
where the emission is likely to be due to the integrated contribu-
tion of millisecond pulsars (MSP), with a total of 2600−4700
MSPs expected in the ensemble of Galactic globular clusters
(Abdo et al. 2010c).
The lack of pulsar detections in the X-ray (and γ-ray) domain
has hampered our understanding of these extreme, but often faint
objects. One of the many open questions in pulsar physics is
the origin of their high energy emission. Several models have
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been proposed which describe the origin of the pulsar high en-
ergy emission. Particle acceleration to extreme relativistic en-
ergies could occur in regions of magnetospheric charge deple-
tion (gaps), where very high electric potentials exist. Three main
models based on different acceleration region geometries and lo-
cations have been proposed : the polar cap (PC), the slot gap
(SG) and the outer gap (OG) models (Harding et al. 1978; Arons
& Scharlemann 1979; Cheng et al. 1986; Zhang & Harding
2000). Modelling the γ-ray lightcurves in the framework of these
models can provide clues as to which model is the most appro-
priate for a given pulsar (e.g. Venter et al. 2009). Whether one or
a combination of these models can account for the high-energy
pulsar emission is none the less, still an open question.
Further information can be inferred from X-ray observations.
Becker & Tru¨mper (1997), Cheng & Zhang (1998) and others
showed that X-ray emission from rotation powered pulsars can
have thermal and non-thermal components. Thermal radiation is
expected to arise from the heating of the polar caps by particles
returning from the outer magnetosphere, or from the surface in
the case of pulsars (i.e. not millisecond pulsars) and non-thermal
emission may be due to the synchrotron emission of charged
particles at high altitude. Inverse Compton (IC) and Curvature
Radiation (CR) pair formation fronts could also play an impor-
tant role in heating the PC and producing detectable thermal
X-rays (Harding & Muslimov 2002). Pulsars showing predomi-
nantly thermal X-ray emission can be exploited to constrain the
neutron star equation of state (e.g. Bogdanov et al. 2008). By
studying the modulation of the observed flux originating from
the evolving projection of the emission from the hot polar cap
area through a hydrogen atmosphere, the mass and the radius of
the neutron star can be inferred (see Bogdanov et al. 2007, and
references therein).
Enlarging the sample of high-energy pulsars and compar-
ing their X-ray and γ-ray characteristics is therefore crucial to
discriminate between the competing high-energy models and to
learn about the neutron star’s composition. The large collecting
area and high timing accuracy of XMM-Newton (Jansen et al.
2001) favour reliable spectral and timing studies of pulsars. We
present XMM-Newton data of two pulsars that have recently been
detected using the Fermi LAT. The first is a γ-ray selected pulsar,
J1459−6053 (Abdo et al. 2009), which has a pulse period of 0.1
s and for which no radio counterpart has yet been identified. A
faint X-ray source has been detected with Swift, 9.′′8 from the γ-
ray timing position and tentatively associated with J1459−6053
(Ray et al. 2011). The second is a 3.15 ms pulsar, J1614−2230
(Abdo et al. 2010a). PSR J1614−2230 is particularly interesting
as radio observations of this nearly edge on binary system have
revealed a high neutron star mass of 1.97±0.04 M, through the
study of the Shapiro delay (Demorest et al. 2010). Chandra and
XMM-Newton detections of this pulsar exist, but with insuffi-
cient timing resolution to identfy X-ray pulsations (Marelli et al.
2011).
2. Data reduction and analysis
Both pulsars have been observed with XMM-Newton, using the
three European Photon Imaging Cameras (EPIC Turner et al.
2001; Stru¨der et al. 2001). For both pulsars the MOS1 and
MOS2 cameras were used in imaging mode. The pn camera was
used in small window mode (temporal resolution of 5.7 ms) for
J1459−6053. The pn was employed in timing mode for the lat-
ter of three observations of J1614−2230, which has a temporal
resolution of ∼30 µs, sufficient to resolve any X-ray pulsations
of this millisecond pulsar. We considered the latter two observa-
tions of this pulsar, as they are ∼9 and ∼5 times longer than the
first and we give the details of each observation used in this work
in Table 1. We processed these data using the XMM-Newton
Science Analysis System (SAS) v11.0.11.
The EPIC observation data files (ODFs) were reduced using
the emproc/epproc scripts (for MOS and pn respectively) and
the current calibration files (CCFs) dating from 6th July 2011.
From the histogram of single events above 10 keV, we identi-
fied periods of high background due to soft proton flares. We
then selected good time intervals (GTIs) by defining a count rate
threshold above the low steady background. We applied standard
filtering procedures (e.g. patterns 0−12 for MOS and patterns
0−4 for pn Watson et al. 2009), and kept events between 0.2 and
10 keV for the MOS cameras and between 0.3 and 12 keV for
the pn camera. Events contained in energy ranges affected by
X-ray fluorescence lines were also filtered 2.
2.1. Spatial analysis
For the X-ray analysis, we first used the source detection task
edetect chain to assess the maximum likelihood of the point
sources found in the MOS field of view. The maximum like-
lihood ML is defined as ML = −ln(pc), with pc the probabil-
ity for random Poissonian fluctuations to have caused the ob-
served source counts (Watson et al. 2009). We chose a detection
threshold MLmin = 10 (∼ 4 σ), and considered MOS1 and MOS2
datasets simultaneously.
2.2. Spectral analysis
We derived MOS spectra considering the circular extraction re-
gions given in Table 1 and centred on the X-ray source (see
Table 2), which was chosen to be large enough to include most
of the counts from the source, but small enough to exclude close
contaminating sources. We extracted pn spectra using the re-
gions corresponding to the observation mode used (imaging or
timing) given in Table 1. In each case, we derived correspond-
ing background spectra using a neighbouring area free of X-ray
sources and generated instrumental response files. The spectral
fitting was performed within Xspec (version 12.5.0)3, using sim-
ple models such as a blackbody or a powerlaw (or a combination
of these models) describing the thermal and non-thermal emis-
sion expected from pulsars, as outlined in Section 1. We did not
consider the emitting radius inferred from the blackbody fits as
it has been shown that these are not realistic and that more com-
plex neutron star atmosphere models should be used to give more
accurate estimates (e.g. Webb & Barret 2007).
2.3. Timing analysis
In the pn timing mode, the events collected from a predefined
area are collapsed into a one-dimensional row to be read out
at high speed. The pulsar X-ray data are then extracted using a
rectangular region centred on the pixel containing the pulsar. The
width of the region, which is the ’timing region’ given in Table 1,
was optimised to get the best signal to noise ratio (S/N). The
background data were similarly extracted by choosing a neigh-
bouring region free of X-ray sources. We used the spectral anal-
ysis to indicate the energy interval giving the best S/N for each
pulsar (e.g. Bogdanov & Grindlay 2009). We then used the task
1 http://xmm.esac.esa.int/sas
2 http://xmm2.esac.esa.int/docs/documents/CAL-TN-0018.pdf
3 http://heasarc.gsfc.nasa.gov/xanadu/xspec
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Table 1. X-ray observations and analysis used in this work. The values in the parentheses given after the exposure times indicates the time
remaining after removing soft proton flares.
Pulsar Observation date (MJD) MOS filter pn filter MOS exposure pn exposure Imaging extract- Timing extract-
[ks] [ks] ion region (′′) ion region (pixels)
J1459−6053 28/02/2011 (55620) medium medium 43.7 (24.6) 43.6 (25.0) 45 40′′
J1614−2230 08/02/2007 (54139) medium thin 56.5 (41.2) 54.8 (25.7) 30 -
12/02/2011 (55604) medium medium 23.3 (20.9) 22.2 (18.5) 60 5
Table 2. Characteristics of J1459−6053 and J1614−2230.
Parameter J1459−6053 J1614−2230
Right ascension, α (h,m,s) . . 14:59:30.1640 16:14:36.5076
Declination, δ (deg,m,s) . . . . -60:53:20.5130 -22:30:30.7820
Proper motion, µα (mas.yr−1) − −1.76
Proper motion, µδ (mas.yr−1) − −63.32
Date of position (MJD) . . . . . 54935 52817
Frequency, f (s−1) . . . . . . . . . . 9.69 317.38
Derivative, f˙ (s−2) . . . . . . . . . . −2.38 × 10−12 −9.70 × 10−16
Dispersion, DM (cm−3.pc) . . − 34.48
log(E˙) . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 35.96 34.08
Bsurf (G) . . . . . . . . . . . . . . . . . 1.64 × 1012 1.80 × 108
Characteristic age, τ (yr) . . . 6.45 × 104 5.18 × 109
Distance (kpc) . . . . . . . . . . . . − 1.30 ± 0.25
barycen to convert times measured in the local satellite frame
to Barycentric Dynamical Time (TDB). We used the TEMPO2
package (Hobbs et al. 2006) and the pulsars’ ephemerides to
convert the barycentred Times of Arrival (TOAs) into phase val-
ues. For J1614−2230 the ephemeris was provided by the Nanc¸ay
Radio Telescope, see Table 2 and the ephemeris for J1459−6053,
see Table 2, was provided by the Fermi LAT consortium4. The
latter ephemeris was calculated directly from the γ-ray data us-
ing a maximum likelihood method for determining pulse times
of arrival from unbinned photon data (Ray et al. 2011). We com-
puted the pulse significances using the bin-independent H-test
(De Jager & Bu¨sching 2010).
Based on a barycentred reference radio profile, we derived
phase-aligned pulse profiles using TEMPO2. The derived pulse
profiles are based on a reference radio TOA thus allowing reli-
able phase comparison between the different energy domains.
3. Results
3.1. J1459−6053
J1459−6053 was detected with a maximum likelihood of ∼60 or
∼10 σ with the MOS cameras at a position RA = 14h59m30.s11
± 0.s67, dec = -60◦53′21.′′29 ± 1.′′38 (1 σ error values calculated
using the statistical error from emldetect and the systematic error
from Watson et al. 2009), consistent with the position derived
using the ephemeris of the γ-ray counterpart, see Figure 1 and
Table 2 and coincident with the Swift detection of this source
(Marelli et al. 2011). The results of the X-ray spectral fitting
can be found in Table 3. The X-ray spectrum can be seen in
4 http://fermi.gsfc.nasa.gov/ssc/data/access/lat/ephems/
Fig. 1. MOS false colour image of the field around J1459−6053. The
field of view is 12′× 12′. The cross shows the γ-ray timing position of
the pulsar (see Table 2). The square shows the size and orientation of
the pn small window. The data have been smoothed with a Gaussian
and red shows 0.2−0.8 keV photons, green shows 0.8−3.0 keV photons
and blue 3.0−10.0 keV photons.
Fig. 2. Using the absorbed power law model, we computed an
unabsorbed flux FX = (9.8± 1.2)× 10−14 erg cm−2 s−1 (0.2-10.0
keV).
Our spectral analysis (see Fig. 2) shows that the X-ray emis-
sion is strongest in the 1.0−4.5 keV domain, so this is the energy
range that we chose for our temporal study. Our X-ray lightcurve
contains 378 counts, where 198 of these are background counts.
Analysis of the lightcurve folded on the γ-ray ephemeris, as de-
scribed in Sec. 2.3, shows modulation at the 3.7 σ level in the
1.0−4.5 keV domain, where the S/N was the highest. This X-ray
phasogram can be seen in Fig. 3 along with the γ-ray phaso-
gram taken directly from Ray et al. (2011). For comparison, the
0.3−12.0 keV lightcurve contains 700 counts, with 424 counts
associated with the background.
3.2. J1614-2230
J1614−2230 was detected with a maximum likelihood ∼100 or
∼14 σ with the MOS cameras at RA = 16h14m36.s53 ± 0.s08,
dec = -22◦30′30.′′67 ± 1.′′26 (1 σ error values calculated using
the statistical error from emldetect and the systematic error from
Watson et al. 2009), consistent with the position of the radio
counterpart, see Figure 4 and Table 2. The results of the X-ray
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Fig. 2. MOS1 (black crosses)/MOS2 (blue)/pn (red) X-ray spectrum of
J1459−6053 fitted with a power law model (black solid line).
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Fig. 3. Top: Fermi LAT γ-ray phasogram from Ray et al. (2011), 32
bins per period. Bottom: pn X-ray lightcurve of J1459−6053 (1.0−4.5
keV). The phasogram is shown with 5 bins per period and the dotted
line corresponds to the background level. The error bars indicate the
statistical 1 σ error. Two rotations are shown. Both plots show absolute
phase.
spectral fitting can be found in Table 3. The X-ray spectrum can
be seen in Fig. 5. Using the power law plus a black body fit, we
computed an unabsorbed flux FX = (9.8± 0.6)× 10−14 erg cm−2
s−1 (0.2-10.0 keV).
Using the spectral fitting, we determined that the S/N was
highest in the 0.4−3.0 keV domain, see Fig. 5. Our X-ray
lightcurve in this energy range contains 1543 counts, where 1326
of these are background counts. For comparison, the 0.3−12.0
Fig. 4. MOS false colour image of the field around J1614-2230, with
the position of the pn camera overplotted. The field of view is 12′× 12′.
The cross shows the radio timing position of the pulsar (see Table 2).
The data have been smoothed with a Gaussian and red shows 0.2−0.8
keV photons, green shows 0.8−3.0 keV photons and blue 3.0−10.0 keV
photons.
keV lightcurve contains 2842 counts, with 2567 counts asso-
ciated with the background. Analysis of the lightcurve in the
0.4−3.0 keV domain and folded on the radio ephemeris, as de-
scribed in Sec. 2.3, shows modulation at the 4.0 σ level. This
X-ray phasogram can be seen in Fig. 6 along with the γ-ray pha-
sogram taken directly from Abdo et al. (2009) and the Nanc¸ay
radio phasogram. The peak observed in the lightcurve, see Fig. 6,
is well modelled by a Gaussian centred at φ=0.66±0.02 and has
a full width at half maximum (FWHM) = 0.15±0.07. This is
aligned with the main γ-ray peak shown in Abdo et al. (2009)
within the errors, but ∼0.4 in phase from the main radio peak,
but only 0.05 in phase after the minor radio peak.
4. Discussion
J1459−6053 shows evidence for a power law spectrum, typical
of young energetic pulsars, e.g. PSR B1706−44 (Gotthelf et al.
2002) and the emission is therefore likely to be magnetospheric
in origin (see Sec. 1). Abdo et al. (2009) discuss that broad γ-
ray beams are required for at least a part of the γ-ray selected
pulsar population, as only the high-energy beam but not the rel-
atively narrow radio beam is seen. Such wide, double-peaked
light curves are common in outer gap and slot gap models, indi-
cating that this population should have γ-ray emission generated
in the outer magnetosphere, near to the light cylinder, in a similar
fashion to the X-ray emission.
An apparent modulation of the folded lightcurve is shown,
though due to the low signal to noise, it is impossible to deter-
mine the form/number of any eventual X-ray pulsation(s). The
low signal to noise in the J1459−6053 lightcurve makes it diffi-
cult to compare the X-ray and γ-ray peaks, however, the X-ray
peak can be seen to be consistent in phase with the γ-ray peak,
see Fig. 3 and therefore suggests emission generated in a similar
region for the two energy domains.
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Table 3. Simple models fitted to the X-ray spectra of the two pulsars. The errors quoted are at the 90% level. The quality of the fit (χ2ν), the number
of degrees of freedom (dof) and the unabsorbed 0.2−10 keV flux are also shown.
Pulsar Model nH kT BB radius Photon χ2ν dof Flux
(×1022cm−2) (keV) (km) Index (×10−14 erg.cm−2.s−1)
J1459−6053 PL 0.64+0.89−0.51 − − 2.10+1.24−0.85 1.16 12 6.62+1.38−3.60
BB 0.00+0.50−0.00 0.71
+0.17
−0.18 − − 1.48 12 4.75+0.76−1.33
J1614−2230 PL 0.37+0.23−0.12 − − 4.64+1.50−0.88 0.94 77 2.68+0.32−0.55
BB 0.07+0.13−0.07 0.20
+0.05
−0.04 0.20
+0.49
−0.11 − 1.04 77 2.38+0.27−0.46
BB+PL 0.24+0.33−0.13 0.13
+0.04
−0.02 0.74
+33.25
−0.33 1.25
+2.30
−1.75 0.83 75 5.44
+3.73
−1.77
BB+BB 0.20+0.22−0.11 0.15
+0.04
−0.04 & 0.88
+2.54
−0.54 0.53
+4.43
−0.21 & 0.01
+0.05
−3×10−3 − 0.82 75 3.73+0.85−2.31
PL = power law, BB = blackbody
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Fig. 5. MOS1 (black crosses)/MOS2 (blue)/pn (red) X-ray spectrum of
J1614−2230 fitted with a black body and a power law model (black
solid line).
J1614−2230 has a spectrum that is best fitted with a two
component model, a soft black body and either a second harder
black body or a power law (see Table 3). Marelli et al. (2011)
also obtained a similar fit with the same two component model,
although they did not fit the power law component, but used a
fixed power law with a photon index of 2. The softer thermal
component is expected to come from the heated polar cap(s) of
the neutron star (see Section 1). Due to the limited signal to noise
of the data presented here, the nature of the harder component is
unclear. If it is thermal then it will be due to non-uniform heating
across the polar cap, in a similar way to PSR J0030+0451 (e.g.
Becker & Aschenbach 2002; Bogdanov & Grindlay 2009). If it
is non-thermal then it is likely to have a magnetospheric origin.
This information can be coupled with the γ-ray and radio
data. Venter et al. (2009) modelled the γ-ray and radio data and
found that the γ-ray emission is likely to come from the outer
gap and proposed a magnetic inclination (α) of ∼40◦ and a view-
ing angle relative to the rotation axis (ζ) of ∼80◦. These are ap-
proximate values and no formal errors are associated with these
estimates. None the less, we can take these estimates at face
value and use them in a model like that presented by Bogdanov
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Fig. 6. Top panel: Fermi LAT γ-ray phasogram from Abdo et al.
(2009), 20 bins per period. Middle: pn X-ray lightcurve of J1614−2230
(0.4−3.0 keV). The phasogram is shown with 16 bins per period and
the dotted line corresponds to the background level. The error bars in-
dicate the statistical 1 σ error. Bottom: The Nanc¸ay 1400 MHz radio
lightcurve. All plots show absolute phase.
et al. (2007). The model considers thermal X-ray emission em-
anating from the polar caps of a neutron star through a non-
magnetised light element atmosphere (nsagrav in Xspec Zavlin
et al. 1996). This model includes all the relativistic corrections
necessary for such a compact star. We also include the mass de-
rived by Demorest et al. (2010). This leaves only the radius of
the neutron star and the configuration of the dipolar magnetic
field as free parameters. Due to the low signal to noise of the
X-ray lightcurve presented in this paper, detailed modelling is
excluded and so we use the model in an illustrative manner only.
We aim to demonstrate that the observed lightcurve can indeed
be described by including the estimates proposed by Venter et al.
(2009) and a neutron star with the high mass of Demorest et al.
(2010). As can be seen in Fig. 6, the general form of the X-ray
lightcurve can be described using these parameters and an offset
dipole, again similar to that used by Bogdanov et al. (2007) to
model PSR J0437−4715 and a radius &12 km. The inclusion of
the offset dipole is interesting as it is one of the methods that
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Venter et al. (2009) use to explain the γ-ray emission observed
from MSPs, where the low MSP magnetic field inhibits the cre-
ation of sufficient electron-positron pairs which are ultimately
responsible for the γ-ray emission.
5. Summary
Our X-ray analysis of the young γ-ray selected pulsar
J1459−6053 reveals an X-ray spectrum that is best fitted with a
power law model, with a photon index, Γ=2.10+1.24−0.85 , suggesting
non-thermal magnetospheric emission like that observed from
the γ-ray data. Analysis of the X-ray lightcurve folded on the γ-
ray ephemeris shows modulation at the 3.7 σ level in the 1.0−4.5
keV domain. Possible alignment of the main γ-ray and X-ray
peaks further supports the interpretation that the emission in the
two energy domains emanates from similar regions.
The old millisecond pulsar J1614−2230 shows an X-ray
spectrum with a substantial thermal component. It is not clear
if the best fitting spectral model is two blackbodies, with
kT=0.14+0.05−0.02 and 0.80+1.90−0.32 keV or a blackbody with similar tem-
perature to the previous cooler component, kT=0.13+0.04−0.02 keV and
a power law component, with a photon index, Γ=1.15+1.84−1.65. The
cooler blackbody component is likely to originate from the hot
surface at the polar cap. Analysis of the X-ray lightcurve folded
on the radio ephemeris shows modulation at the 4.0σ level in the
0.4−3.0 keV domain. This millisecond pulsar shows spectral and
temporal similarities with the predominantly thermally emitting
millisecond pulsars PSR J0030+0451 and PSR J0437−4715.
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ABSTRACT
We report the discovery of gamma-ray pulsations from the nearby isolated millisecond pulsar (MSP) PSR
J0030+0451 with the Large Area Telescope on the Fermi Gamma-ray Space Telescope (formerly GLAST). This
discovery makes PSR J0030+0451 the second MSP to be detected in gamma rays after PSR J0218+4232, observed by
the EGRET instrument on the Compton Gamma-Ray Observatory. The spin-down power E˙ = 3.5 × 1033 erg s−1
is an order of magnitude lower than the empirical lower bound of previously known gamma-ray pulsars. The
emission profile is characterized by two narrow peaks, 0.07 ± 0.01 and 0.08 ± 0.02 wide, respectively, separated
by 0.44 ± 0.02 in phase. The first gamma-ray peak falls 0.15 ± 0.01 after the main radio peak. The pulse shape
is similar to that of the “normal” gamma-ray pulsars. An exponentially cutoff power-law fit of the emission
spectrum leads to an integral photon flux above 100 MeV of (6.76 ± 1.05 ± 1.35) × 10−8 cm−2 s−1 with cutoff
energy (1.7 ± 0.4 ± 0.5) GeV. Based on its parallax distance of (300 ± 90) pc, we obtain a gamma-ray efficiency
Lγ /E˙  15% for the conversion of spin-down energy rate into gamma-ray radiation, assuming isotropic emission.
Key words: gamma rays: observations – pulsars: general – pulsars: individual (PSR J0030+0451)
1. INTRODUCTION
Two distinct pulsar populations are the “normal” and “mil-
lisecond” pulsars (MSPs), the latter being rapidly rotating neu-
tron stars (P . 30 ms) with very small period increases
(P˙ . 10−17 s s−1). MSPs represent roughly 10% of the
pulsars listed in the ATNF online catalog (Manchester et al.
2005). In the classical framework of the magnetic braking
model, MSPs are old stars with characteristic spin-down ages
τ = P/(2P˙ )  (0.1–10) × 109 yr, and characteristic surface
dipole magnetic fields, Bsurf  3.2 × 1019(P P˙ )1/2 < 1010 G.
Most MSPs are in binary systems. They are thought to have
been spun up by the accretion of matter and thus transfer of an-
gular momentum from a binary companion (Alpar et al. 1992).
In some binary systems, the companion is evaporated by the
strong relativistic wind produced by the MSP (Ruderman et al.
1989), which becomes isolated, like PSR J0030+0451.
PSR J0030+0451 was discovered by two independent radio
surveys, the Arecibo Drift Scan Search (Somer 2000) and
the Bologna submillisecond pulsar survey (D’Amico 2000).
Its spin-down age τ is 7.6 × 109 yr. The analysis of radio
timing residuals showed a significant annual parallax of 3.3 ±
0.9 mas, leading to a distance measurement of 300 ± 90 pc
(Lommen et al. 2006), useful for luminosity estimates. The
Cordes & Lazio (2002) model of Galactic electron distribution
predicts a distance of 317 pc, in good agreement with the
parallax measurement. In addition, Lommen et al. (2006)
also argued that the Shklovskii effect (Shklovskii 1970) on
the pulsar’s first period derivative P˙ is less than 1%, hence
rejecting the possible contamination of proper motion in P˙ and
reinforcing the determination of the spin-down energy rate E˙.
This P = 4.87 ms and P˙ = 1.0 × 10−20 s s−1 pulsar hence has
an E˙ = 4π2I (P˙ /P 3) of 3.5 × 1033 erg s−1, taking the moment
of inertia I to be 1045 g cm2. The magnetic field strength at the
stellar surface BS = 3.2 × 1019 G
√
P P˙ for this pulsar is 2.2 ×
47 National Research Council Research Associate.
108 G, and its characteristic age τ = P/(2P˙ ) is 7.7 ×
109 yr.
This pulsar was detected in X-rays with ROSAT, during
the final days of the mission, shortly after its discovery in
radio (Becker et al. 2000). The MSP was then observed by
XMM-Newton (Becker & Aschenbach 2002). Both telescopes
revealed a broad X-ray pulsation profile, with a pulsed fraction
compatible with 50% and the two X-ray peaks separated by
0.5 in phase. Unfortunately neither of the two X-ray telescopes
could provide the X-ray alignment relative to the radio at the
time of the observations, due to the lack of accurate clock
calibration. We address this alignment issue below. Becker &
Aschenbach (2002) showed that the X-ray spectrum is consistent
with being purely thermal. Bogdanov et al. (2008) invoked
the presence of a hydrogen atmosphere to model the X-ray
spectrum.
Six pulsars were detected in gamma rays with high confidence
with the EGRET telescope (Thompson et al. 1999), and more
recently AGILE and Large Area Telescope (LAT) reported the
detection of pulsed gamma rays from PSR J2021+3651 (Halpern
et al. 2008; Abdo et al. 2009b). The LAT also discovered a
young pulsar in the supernova remnant CTA1 (Abdo et al.
2008). All eight are normal pulsars. Gamma-ray pulsations
with 4.9σ statistical significance were reported for the 2.3 ms
pulsar J0218+4232 (Kuiper et al. 2004) with EGRET. No pulsed
gamma-ray emission had previously been detected from an MSP
(Fierro et al. 1995). LAT observations confirm the detection
of gamma-ray emission from PSR J0218+4232 (Abdo et al.
(Fermi-LAT Collaboration) 2009c).
The revised EGRET catalog of gamma-ray sources of
Casandjian & Grenier (2008) lists the new source EGR
J0028+0457 with no 3EG counterpart, with a 95% confidence
contour radius of 0.◦51. The MSP PSR J0030+0451, for which
Harding et al. (2005) predicted a gamma-ray flux superior to
that of the marginal EGRET detection PSR J0218+4232, is lo-
cated 0.◦5 from EGR J0028+0457 and was hence suggested as
a possible counterpart. The launch of the Fermi observatory,
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formerly GLAST, on 2008 June 11 provided a new opportunity
to study the emission of gamma rays by MSPs.
This paper describes the discovery of pulsations from the
isolated pulsar PSR J0030+0451 in the Fermi LAT data, making
this the first high-confidence detection of a MSP in gamma rays.
We also discuss the timing analysis of XMM-Newton data with
accurate clock calibration, providing the phase alignment of the
radio, X-ray and gamma-ray emission relative to each other.
2. OBSERVATIONS AND ANALYSIS
The LAT instrument is described in Atwood et al. (2009).
Gamma rays convert to electron–positron pairs in the tracker,
consisting of tungsten foils interleaved with layers of silicon
microstrip detectors. The tracker provides direction information.
Below the tracker is the calorimeter in which particles interact in
cesium iodide crystals, giving most of the energy information.
The detector is surrounded by the anticoincidence detector,
which helps reject the charged cosmic-ray background. The
LAT is sensitive to photons with energies below 20 MeV to
over 300 GeV. Its large field of view of 2.4 sr, large effective
area of 8000 cm2 on-axis at 1 GeV, improved angular resolution
(0.◦5 of 68% point-spread function (PSF) containment at 1 GeV
for events collected in the “front” section with thin radiator
foils), the scanning observing mode, and small trigger dead
time of 26.5 μs, make the LAT much more sensitive than
EGRET. Ground tests using cosmic-ray muons demonstrated
that the LAT measures event times with a precision better than
1 μs. On-orbit satellite telemetry indicates comparable accuracy.
The software timing chain from the GPS-based satellite clocks
through the barycentering and phase-folding software has been
shown to be accurate to better than a few μs (Smith et al. 2008).
PSR J0030+0451 is a very stable pulsar. The timing solution
used for this object has been derived from observations made
with the Nanc¸ay radiotelescope, near Orleans, France. About
seven hundred observations starting in 1999 July were used,
contemporaneous with the Fermi LAT data set and bracketing
the XMM-Newton observation. Between 1999 and 2002, data
were recorded with the Navy Berkeley Pulsar Processor (NBPP)
backend. This instrumentation was designed and built at the
Naval Research Laboratory in collaboration with the University
of California, Berkeley (Backer et al. 1997; Foster et al. 1996).
The system covers 1.5 MHz per channel for a total bandwidth of
144 MHz centered at 1360 MHz. In timing mode, the data were
folded for 15 minutes over 256 bins covering the full period of
the pulsar PSR J0030+0451 (with a resolution of  20 μs).
Since late 2004, times of arrival (TOAs) are obtained from
the coherent pulsar instrumentation currently in use at Nanc¸ay,
the Berkeley–Orle´ans–Nanc¸ay (BON) backend (Theureau et al.
2005; Cognard & Theureau 2006). The coherent dedispersion
is performed within 4 MHz channels over a total bandwidth
of 64 MHz (128 MHz since July 2008) centered at 1398 MHz.
Compared to those recent high-quality data, the old NBPP TOAs
were dergaded due to the absence of dedispersion inside the
1.5 MHz channels (also producing large systematics when the
pulsar scintillates). The bulk of radio observations were done at
1.4 GHz ((1360 ± 72 MHz before 2002, 1398 ± 32 MHz after
2004 and 1398±64 MHz after 2008). 2 GHz observations were
made to better constrain the dispersion measure, necessary for
the alignment of pulsar profiles at different wavelengths. The
TEMPO48 package was used to build a timing solution from the
recorded radio times of arrival, determined through a standard
48 http://www.atnf.csiro.au.research/pulsar/tempo
Figure 1. Timing residuals as a function of time for the model given in Table 1.
Data between 1999 and 2002 were recorded using the NBPP backend, the BON
backend was used after 2004.
Table 1
Timing Ephemeris for Pulsar PSR J0030+0451
Parameter Value
Right ascension, α 00:30:27.4303(5)
Declination, δ 04:51:39.74(2)
Proper motion in right ascension, μα (mas yr−1) −5.3(9)
Proper motion in declination, μδ (mas yr−1) −2(2)
Parallax (mas) 4.1(3)
Epoch of position determination (MJD) 52079
Pulse frequency, ν (s−1) 205.530699274922(9)
First derivative of pulse frequency, ν˙ (s−2) −4.2976(4) × 10−16
Epoch of ephemeris (MJD) 50984.4
MJD range 51343 – 54757
Number of TOAs 651
Rms timing residual (μs) 3.69
Dispersion measure, DM (cm−3 pc) 4.333(1)
Solar system ephemeris model DE200
Notes. Figures in parentheses are the nominal 1σtempo uncertainties in the
least-significant digits quoted. Epochs are given in TDB units.
cross-correlation procedure (Taylor 1992). The mean time of
arrival uncertainty is 3.6 μs for the recent BON observations
(the bulk of the data), while this is 8.6 μs for all the data set.
The post-fit rms is 3.7 μs, fitting for the pulsar’s frequency and
first derivative, and taking its proper motion into account. The
timing parameters used for phase-folding gamma-ray events are
given in Table 1, the timing residuals after the fitting procedure
are plotted in Figure 1. Doubling the error in the parallax given
by TEMPO, and adding in quadrature an additional 0.3 mas
uncertainty due to the solar wind, as explained in Lommen
et al. (2006), we measure a parallax of 4.1 ± 0.7 mas, which is
consistent with the Lommen et al. value. The dispersion measure
we derive is also consistent with the value of 4.3328(3) pc cm−3
quoted in Lommen et al. (2006).
The LAT data considered here were taken during Fermi’s first-
year all-sky survey, starting 2008 August 3, through November
2. The pulsar is located well outside of the Galactic plane
(l = 113.◦141 and b = −57.◦611) and is hence in a region of low
Galactic background. Aiming to have a good signal-to-noise
ratio over a broad energy range, we used an energy-dependent
region of interest of θ = Max[0.9–2.1 Log10(EGeV), 1.5] dergees
around the pulsar position. A larger fraction of the PSF is
included at high energies, where there is little background
contamination. Since Fermi was operating in survey mode, the
contribution of the Earth’s gamma-ray albedo to the background
was negligible. Finally, the “diffuse” class events were kept. A
description of event classes can be found in Atwood et al. (2009).
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After application of the above cuts, we obtained a data set of
563 events over 100 MeV.
PSR J0030+0451 was observed by XMM-Newton on 2001
June 19–20. The observations with the pn camera spanned
29 ks, but a soft proton flare affected approximately 8.8 ks of the
exposure. The data were reduced using Version 8.0 of the XMM-
Newton Science Analysis Software.49 This version solves the
timing problem. The pn camera was used in timing mode with
the thin filter. The data were reduced using “epproc.” The event
lists were filtered, so that 0–4 of the predefined patterns (single
and double events) were retained, as these have the best energy
calibration. We used the data between 0.3 and 2.5 keV as this had
the best signal-to-noise ratio. The event times were converted to
Barycentric Dynamical Time, using the task “barycen” and the
same coordinates as used for the Fermi data. The XMM-Newton
absolute timing accuracy is found to be as good as 300 μs,50 or
 0.06 rotations of PSR J0030+0451. In order to obtain such
fine temporal resolution with the pn in timing mode, the CCD
is read out continuously, causing the events for the target source
to be smeared out in the Y-direction. To extract all the events
from the source, we used the standard procedure of creating a
one dimensional image, by binning all of the raw data in the
Y-direction into a single bin. The spectrum was extracted using
a range of 7 pixels centered on the pulsar, in the X-direction. The
background spectrum was extracted from a similar neighboring
region, free from X-ray sources.
3. RESULTS
3.1. Gamma-Ray and X-ray Profile Analysis
Figure 2 shows the phase histogram of the events with
energies greater than 100 MeV in panel a, along with the
reference radio profile used to derive the timing ephemeris in
panel c. The χ2 value for the phase histogram shown in panel a
of Figure 2 is 121 for 29 dergees of freedom, indicating that the
probability that the pulsation is actually a statistical fluctuation
is 3.1 × 10−13. The bin independent H-Test (de Jager et al. 1989)
gives a value of 123. The derived chance occurrence probability
of the null hypothesis, non-pulsed emission, is below 4 × 10−8.
The null hypothesis is hence ruled out, for a single trial.
The zero of phase in the reference radio profile is defined to
be at the maximum of the first Fourier harmonic of the signal,
transferred back to the time domain. The maximum of the main
radio peak’s second subpulse is at 0.036 in phase. The gamma-
ray pulse profile comprises two peaks (see Figure 2, panel a).
There is a shift between the first gamma-ray peak (P1), occurring
at 0.15 ± 0.01 in phase, and the main radio peak. The gamma-
ray peaks of PSR J0030+0451 are very sharp. We fit P1 and P2
with two-sided Lorentzians, to take into account the different
widths for the leading and trailing edges. For the first peak, the
fit gives a full width at half-maximum (FWHM) of 0.07 ± 0.01
in phase, that is, 340 μs. The second gamma-ray peak, P2, lags
P1 by ΔΦ = 0.44 ± 0.02 in phase. The fit of the structure
between 0.45 and 0.6 places the peak at 0.59 ± 0.01 in phase
with a FWHM of 0.08 ± 0.02 in phase.
LAT phase histograms in two energy bands are given in
Figure 3, with 30 bins per rotation. The pulsar is faint in the
100 to 500 MeV band. In this energy band, P2 is prominent
relative to P1: taking P1 (resp. P2) between 0.1 and 0.25 in
phase (resp. 0.45 and 0.60), the P1/P2 ratio is found to be
49 http://xmm.vilspa.esa.es/sas/
50 http://xmm2.esac.esa.int/docs/documents/CAL-TN-0045-1-0.pdf
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Figure 2. Multi-wavelength phase histograms of PSR J0030+0451. Two pulsar
rotations are shown. (a) Gamma-ray phase histogram of PSR J0030+0451 at
E > 100 MeV, within an energy-dependent ROI. Each bin is 0.033 in phase,
or 160 μs. (b) 20 bin 0.3–2.5 keV XMM-Newton phase histogram. (c) Radio
profile obtained at 1.4 GHz used to build the ephemeris.
0.47 ± 0.17. The upper panel of Figure 3 shows the events with
energies over 500 MeV. In this band P1 dominates P2, with
a ratio of 1.64 ± 0.48. There, hence, seems to be a spectral
dependence of the gamma-ray profile. Within error bars, the
P1/P2 ratio seems to increase as a function of energy, conversely
to the Vela pulsar (Abdo et al. 2009a). The first gamma-ray
peak hence seems harder than the second one. More photons
are needed to perform phase-resolved spectroscopy. We note
that in the 100 MeV to 500 MeV energy band, P2 seems
broader and closer to P1 than it does for energies greater than
500 MeV. However, we cannot be conclusive about this trend
due to the low number of photons in P2: more statistics might
reveal bridge emission between P1 and P2, in which case P2
would be narrower than the 0.08 + /−0.02 value quoted above.
We also note that there is no evidence for pulsed emission from
20 MeV to 100 MeV. Extrapolation of the hard, observed
spectrum (see spectral analysis below) predicts only a few
photons in this energy band, and any pulsation is almost certainly
obscured by the rapidly rising background below 200 MeV.
The overall gamma-ray emission profile is reminiscent of
the younger pulsars Vela, Crab, Geminga, PSR B1951+32, or
PSR J2021+3651, especially over 500 MeV. The phase sepa-
ration of  0.4 between the two peaks is a common feature
(Thompson 2004). The pulse profile also shows a main gamma-
ray peak lagging the main radio component by 0.15 ± 0.01,
similar to the main gamma peak lagging 0.11 to 0.16 after the
radio pulse for Vela, PSR B1951+32, and PSR J2021+3651. The
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Figure 3. 30 bin phase histograms for PSR J0030+0451 with the LAT, in
different energy bands. Two rotations are shown. The horizontal dashed line
shows the background level estimated from a surrounding annulus.
radio to P1 and P1 to P2 separations are in agreement with the
outer-gap pulse profile model of Romani & Yadigaroglu (1995),
which compares the gamma-ray peak separation Δ with the ra-
dio to gamma-ray lag δ for a given magnetic inclination angle
α. This is also in agreement with the two-pole caustic and slot
gap models for gamma-ray emission (Watters et al. 2009; Dyks
et al. 2004). With radio polarization measurements, Lommen
et al. (2000) found the magnetic inclination angle α to be most
probably 62◦, that is a mostly orthogonal configuration.
Panel b in Figure 2 shows the 0.3 to 2.5 keV XMM-Newton
phase histogram for PSR J0030+0451. The overall profile is
similar to that found by Becker et al. (2000) and Becker &
Aschenbach (2002), though their observations did not yield
the X-ray to radio alignment because of inaccurate absolute
timing. Here the 300 μs absolute timing accuracy represents
± 1 bin in panel b. The X-ray and radio are hence consistent
with being phase aligned. This result supports the idea that
the X-ray and radio emission have common origins in the
pulsar magnetosphere, and that gamma-rays are produced in a
different region. In that sense, PSR J0030+0451 is different from
PSR J0218+4232: according to Kuiper et al. (2000), the 2.3 ms
pulsar has its radio, X-ray, and gamma-ray components aligned.
3.2. Gamma-ray Spectral Analysis
Using the standard maximum-likelihood spectral estimator
gtlike in the Fermi Science Tools,51 we performed a spectral
analysis of the gamma sample. The diffuse Galactic background
and extragalactic emissions are taken into account, as well as the
instrument response, which is a function of the photon energy
51 http://fermi.gsfc.nasa.gov/ssc/data/analysis/SAE_overview.html
Figure 4. Phase-averaged spectral energy distribution for PSR J0030+0451,
along with the best-fit power law with exponential cutoff. Statistical errors are
shown.
and incidence angle relative to the telescope axis. The data set
used for the spectral analysis spans the same time interval as for
the timing analysis, but this time we retain events within 15◦
of the MSP. Because of present uncertainty in the instrument
response below 200 MeV, events with energy below 200 MeV
are rejected.
Figure 4 shows the phase-averaged differential energy spec-
trum. The corresponding power law with exponential cutoff
modeling the data is given by:
dNγ
dE
= N0
(
E
103 MeV
)−Γ
e−E/Ec . (1)
In this expression, E is in MeV, the prefactor term N0 =
(1.84 ± 0.38 ± 0.37) × 10−11 photons cm−2 s−1 MeV−1, the
power-law index Γ = (1.4 ± 0.2 ± 0.2), and the cutoff energy
Ec = (1.7 ± 0.4 ± 0.5) GeV. The first error is statistical, the
second is systematic, dominated by differences between the a
priori expectations of the Fermi LAT effective area and the on-
orbit instrument response. The magnitude of this effective area
uncertainty is <10% near 1 GeV, 20% below 0.1 GeV, and 30%
over 10 GeV. Analysis improvements are underway.
The stability of the results was tested by fitting the same data
set with a binned maximum likelihood estimator, “ptlike,” which
computes the photon counts in a point source weighted aper-
ture in excess of background counts. The fit results, shown in
Figure 4 for each energy band, are consistent with those ob-
tained with “gtlike” within error bars. We have also tried a
simple power-law fit to the data, of the form dNγ /dE =
N0(E/1 GeV)−Γ. The fit using the exponential cutoff functional
form is better constrained, with a difference in the log like-
lihoods of 10.76. A χ2 interpretation of this value leads to a
probability of incorrectly rejecting the power-law hypothesis of
3.5 × 10−6.
Intergating Equation (1) for energies >100 MeV yields
an integral flux f>100 MeV = (6.76 ± 1.05 ± 1.35) ×
10−8 photons cm−2 s−1. The revised EGRET catalog of
Casandjian & Grenier (2008) quotes a flux of (10.4 ± 3.1) ×
10−8 photons cm−2 s−1 for EGR J0028+0457, based on the
summed EGRET data set. Both fluxes are statistically in agree-
ment. The pulsar is in a low EGRET exposure region, mainly
detected at large off-axis angles where systematic uncertainties
in the effective area were large.
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The energy flux is Fobs = (4.91 ± 0.45 ± 0.98) ×
10−11 erg cm−2 s−1 over 100 MeV. The luminosity of a pulsar
can be written as Lγ = 4πfΩFobsD2, where D is the pulsar dis-
tance, fΩ is a correction factor containing information about the
beaming geometry, and Fobs is the observed phase-averaged en-
ergy flux. Watters et al. (2009) have computed pulse profiles and
fΩ corrections for young pulsars. The outer magnetospheres for
MSPs should be scaled-down analogues of those of young pul-
sars. If we use the maps in Watters et al. (2009) for a pulse sep-
aration Δ = 0.4 and a magnetic inclination α = 62◦, as inferred
from the radio polarization data, we find a reasonable match
for an old, high-efficiency two-pole caustic/slot gap model for
a viewing angle ζ  75◦. In turn this implies fΩ  0.8. This
pulse width is not natural in a high efficiency, large gap width
outer gap model, suggesting that the lower altitude two-pole
caustic picture is a better match to the data, unless the true pul-
sar efficiency is . 0.1. Adopting fΩ = 1 for PSR J0030+0451,
we obtain an efficiency η = Lγ /E˙ = 15% for the conversion
of spin-down energy into gamma-ray emission.
Arons (1996) noted that for the EGRET pulsars, η is, in
good approximation, inversely proportional to the open field
line voltage V = 4 × 1020P−3/2P˙ 1/2, proportional to
√
E˙, and
also proportional to the open field current (Harding 1981). With
an open field line voltage of 1.2 × 1014 volts and an efficiency
of 15%, PSR J0030+0451 seems to break from the trend,
which would predict a higher value. However, the efficiency
law may saturate at lower spin-down rates. Other low E˙ pulsar
detections with Fermi should help constrain how these old
“recycled” pulsars convert their energy-loss rate into gamma-
ray luminosity. In addition, the discovery of pulsed emission
from PSR J0030+0451, which has a smaller spin-down rate than
previously known gamma-ray pulsars, lowers the empirical E˙
threshold for gamma-ray emission by an order of magnitude.
This suggests that many low E˙ pulsars might be detectable by
the LAT.
Attempts to describe the high-energy emission from MSPs
were recently made based on the two main classes of theoretical
models: the polar cap (PC) and the outer gap (OG) models. In
the PC description by Harding et al. (2005), charged particles
are accelerated along the open field lines near the magnetic
poles to high altitudes. The high-energy spectrum consists
of three main components. The emission of photons up to
100 MeV is dominated by synchrotron radiation from electrons.
Over 100 GeV, photons are produced by inverse Compton
radiation from electrons. Curvature radiation from electrons
dominates the photon spectrum between 1 and 100 GeV. For
PSR J0030+0451, Harding et al. (2005) provide a prediction
of 4.25 GeV for the curvature radiation cutoff energy. This
value differs from the 1.7 GeV we find in this analysis. In their
model, the expected curvature radiation flux over 100 MeV is
FCR(> 100 MeV) ∼ 3 × 10−6photons cm−2 s−1 for our pulsar.
Our measured intgral flux disagrees with their expectation.
However, Harding et al. (2005) computed sky-averaged spectra;
more detailed three-dimensional sums may be needed to make
predictions for an individual viewing angle. On the other hand,
in the OG description of the high-energy radiation from MSPs
by Zhang & Cheng (2003), a strong multipole magnetic field
exists near the stellar surface. X-rays are then produced by the
backflow current of the outer gap, which is a vacuum gap close
to the light cylinder. These X-rays consist of a non-thermal
power-law component, plus two thermal components. Gamma-
rays are produced in the outer gap. Though Zhang & Cheng
(2003) provide no application of their model to the case of
PSR J0030+0451, they predict that a gamma-ray MSP would be
an X-ray MSP. This is indeed the case for both PSR J0030+0451
and PSR J0218+4232. Secondly, they predict that if the X-ray
spectrum is dominated by thermal emission, which is indeed the
case for PSR J0030+0451, consistent with being purely thermal
(Becker & Aschenbach 2002), the gamma-ray emission can
extend to ∼GeV gamma-rays only, as we observe.
4. CONCLUSION
We described the detection of the MSP PSR J0030+0451 in
gamma-rays using the Fermi LAT. We now have high confidence
that there are gamma-ray emitters among MSPs. This provides
a new tool for studying the magnetospheres of energetic pulsars.
Detection of more MSPs in the LAT data may invite revisiting
the possible contribution of unresolved MSPs to the overall
Galactic diffuse emission in the gamma-ray band: for instance
Wang et al. (2005) proposed that the Galactic center might
contain a few thousand unresolved MSPs, contributing to the
diffuse spectrum detected by EGRET, which shows a break
at a few GeV. One might also expect cumulative gamma-ray
emission of MSPs in globular clusters, such as 47 Tuc, which
is thought to contain up to 60 MSPs (Camilo & Rasio 2005).
The EGRET search for emission from globular clusters only
provided upper limits (Michelson et al. 1994; Fierro et al. 1995).
The Fermi LAT offers new opportunities to search for emission
from globular clusters in gamma rays.
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ABSTRACT8
9 We report the detection of pulsed gamma-ray emission from the fast millisecond
pulsars (MSPs) B1937+21 (also known as J1939+2134) and B1957+20 (J1959+2048)
using 18 months of survey data recorded by the Fermi Large Area Telescope (LAT) and
timing solutions based on radio observations conducted at the Westerbork and Nanc¸ay
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radio telescopes. In addition, we analyzed archival RXTE and XMM-Newton X-ray
data for the two MSPs, confirming the X-ray emission properties of PSR B1937+21
and finding evidence (∼ 4σ) for pulsed emission from PSR B1957+20 for the first time.
In both cases the gamma-ray emission profile is characterized by two peaks separated by
half a rotation and are in close alignment with components observed in radio and X-rays.
These two pulsars join PSRs J0034−0534 and J2214+3000 to form an emerging class of
gamma-ray MSPs with phase-aligned peaks in different energy bands. The modeling of
the radio and gamma-ray emission profiles suggests co-located emission regions in the
outer magnetosphere.
Subject headings: gamma rays: observation – pulsars: general – pulsars: individual10
(PSR B1937+21, PSR B1957+20) – radiation mechanisms: non-thermal11
1. Introduction12
The Large Area Telescope (LAT) aboard the Fermi Gamma-ray Space Telescope has firmly13
established millisecond pulsars (MSPs), rapidly-rotating neutron stars (P . 30 ms) with small14
rotational spin-downs (P˙ . 10−17), as sources of GeV gamma rays. Nine MSPs known prior to the15
Fermi mission have so far been observed to emit pulsed gamma rays (Abdo et al. 2009d,a, 2010b),16
and radio searches at the position of Fermi LAT unassociated sources, such as those in the Fermi17
LAT First Year Catalog (Abdo et al. 2010c), have led to the discovery of over thirty previously18
unknown MSPs (see e.g. Hessels et al. 2011). Six of these new pulsars have been shown to emit19
pulsed gamma rays already (Cognard et al. 2011; Keith et al. 2011; Ransom et al. 2011). The LAT20
has also detected gamma-ray emission from several globular clusters, and the observed properties21
are consistent with the summed contribution of a population of MSPs (Abdo et al. 2009c; Kong22
et al. 2010; Abdo et al. 2010a). In addition, the AGILE telescope reported a 4.2σ detection of23
PSR B1821−24 in the globular cluster M28 in gamma rays (Pellizzoni et al. 2009). These different24
observations indicate that MSPs are prominent sources of gamma rays and that many of them are25
awaiting detection with the Fermi LAT.26
All MSPs detected by Fermi to date are relatively energetic, with spin-down luminosities27
E˙ = 4pi2IP˙ /P 3 > 1033 erg s−1 (where I denotes the moment of inertia, assumed to be 1045 g cm228
in this work), making PSRs B1937+21 (E˙ = 1.1 × 1036 erg s−1) and B1957+20 (E˙ = 7.5 × 103429
erg s−1) good candidates for detection in gamma rays with Fermi. Nevertheless, the two MSPs are30
more distant than the bulk of gamma-ray-detected MSPs (see Abdo et al. 2010e), and are located31
at low Galactic latitudes and therefore suffer from strong contamination from the diffuse Galactic32
emission (the properties of these two MSPs are listed in Table 1), making these pulsars difficult to33
detect.34
In this article we describe the detection of pulsed gamma-ray emission from PSRs B1937+2135
and B1957+20 using the first 18 months of data recorded by the Fermi LAT. In addition, we36
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analyzed the X-ray properties of the two MSPs using archival RXTE and XMM-Newton data. The37
two MSPs are observed to emit radio, X-rays, and gamma rays, in near alignment. We present38
results of the modeling of these radio and gamma-ray components in the context of geometrical39
models of emission from pulsar magnetospheres. Additionally, we examine the possibility that40
gamma rays are produced by colliding winds in the PSR B1957+20 system, as was observed in41
X-rays (Stappers et al. 2003).42
2. PSRs B1937+21 and B1957+2043
PSR B1937+21 was the first MSP ever discovered (Backer et al. 1982), and remained the44
pulsar with the shortest known rotational period (P ∼ 1.558 ms) until the recent detection of a45
1.396 ms pulsar in the globular cluster Terzan 5, PSR J1748−2446ad (Hessels et al. 2006). With a46
pulse period of 1.607 ms, the first ever “black widow” pulsar discovered, PSR B1957+20 (Fruchter47
et al. 1988), has the third shortest rotational period of currently known pulsars. The distances48
to these MSPs are relatively uncertain: the NE2001 model of Galactic electron density (Cordes49
& Lazio 2002) places PSR B1937+21 at d = 3.6 ± 1.4 kpc, assuming a 40% uncertainty in the50
dispersion model (Brisken et al. 2002). However, timing measurements by Verbiest et al. (2009)51
led to pi = 0.13± 0.07 mas, and therefore d = 7.7± 3.8 kpc. The only distance estimates currently52
available for PSR B1957+20 are based on the dispersion measure (DM) and the models of Galactic53
free electron density. The NE2001 model places this MSP at d = 2.5 ± 1.0 kpc. This estimate54
is supported by spectral analyses of the binary companion at optical wavelengths, placing a lower55
limit on the distance of d & 2 kpc (van Kerkwijk et al. 2011). In the following, we will use the56
parallax distance from Verbiest et al. (2009) of 7.7 kpc for PSR B1937+21 and the NE2001 distance57
of 2.5 kpc for PSR B1957+20.58
The proper motion of PSR B1937+21 is also relatively uncertain: available estimates based59
on pulsar timing measurements range from µT =
√
µ2α cos
2 δ + µ2δ = 0.28±0.09 mas yr−1 (Verbiest60
2009) to µT = 1.6 ± 0.2 mas yr−1 (Hotan et al. 2006), while Kaspi et al. (1994), Cognard et al.61
(1995), and Verbiest et al. (2009) give intermediate values with comparably small uncertainties,62
possibly underestimated. However, even with the largest of the measurements, the period derivative63
is weakly affected by the kinematic Shklovskii effect, which makes the apparent P˙ greater than64
the intrinsic value by (Pµ2Td)/c (Shklovskii 1970). At a distance of 7.7 kpc and assuming the65
largest proper motion value of 1.6 mas yr−1, the expected Shklovskii contribution is 7 × 10−23,66
negligible compared to the apparent P˙ of ∼ 1.05×10−19. In this paper we will use the intermediate67
proper motion value measured by Cognard et al. (1995) of 0.80 ± 0.02 mas yr−1. In contrast68
with PSR B1937+21, the apparent period derivative of PSR B1957+20 is strongly affected by the69
Shklovskii effect: with its distance of 2.5 kpc and transverse velocity of µT = 30.4± 0.6 mas yr−170
(Arzoumanian et al. 1994), the Shklovskii effect decreases the P˙ value by more than half. Table71
1 lists characteristic properties of PSRs B1937+21 and B1957+20. The spin-down power E˙ and72
magnetic field at the light cylinder BLC values are the highest among known Galactic MSPs.73
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These two pulsars have been extensively studied at high energies: in X-rays, PSR B1937+2174
has a two-peaked profile similar to its radio profile, with peaks in close alignment with the giant75
radio pulse emission regions, lagging the normal radio emission peaks slightly (Cusumano et al.76
2003). The X-ray emission from this pulsar is non-thermal, which distinguishes it from many other77
MSPs. The high E˙ of PSR B1957+20 would seemingly make this pulsar a good candidate for78
detection of X-ray pulsations. However, the X-ray emission from the system clearly has a strong79
contribution from the interaction of the pulsar wind with the companion, which is modulated at80
the orbital period (Stappers et al. 2003). Previous searches for X-ray pulsations (see e.g. Huang &81
Becker 2007) have been unsuccessful.82
3. Observations and data analysis83
3.1. Radio timing observations84
The timing solutions predicting rotational and orbital behaviors of PSRs B1937+21 and85
B1957+20 as a function of time were obtained from radio timing measurements contemporane-86
ous with the first 18 months of the Fermi mission. With spin-down energies above 1034 erg s−1, the87
two MSPs have been monitored by radio telescopes around the world as part of the pulsar timing88
campaign for Fermi (Smith et al. 2008). For PSR B1937+21, we have built a timing solution by89
using 80 Times of Arrival (TOAs) taken at the Nanc¸ay radio telescope in France (Cognard et al.90
2011) at 1.4 GHz between 2008 May 27 and 2010 February 7 and with a mean uncertainty on the91
determination of individual TOAs of 45 ns, and 42 TOAs recorded at the Westerbork Synthesis92
Radio Telescope (WSRT) (Vouˆte et al. 2002; Karuppusamy et al. 2008) at 1.4 and 2.3 GHz between93
2008 January 27 and 2009 November 25, with a mean uncertainty of 579 ns. For PSR B1957+20,94
the timing solution was built using 38 TOAs recorded between 2006 May 14 and 2009 December 1995
at the Nanc¸ay radio telescope at 1.4 GHz with a mean uncertainty of 2.3 µs, and 426 WSRT TOAs96
recorded at 0.35 GHz between 2008 January 27 and 2010 January 30 with a mean uncertainty of97
2.8 µs.98
Ephemerides were built using the Tempo2 pulsar timing package1 (Hobbs et al. 2006). The99
resulting ephemeris for PSR B1937+21 gives a Root Mean Square (RMS) of the timing residuals of100
197 ns. The Dispersion Measure (DM), necessary for the relative phasing of observations at different101
wavelengths, was fitted using the multi-frequency radio TOAs in the case of PSR B1937+21. We102
measured a DM value for this pulsar of 71.01931± 0.00019 pc cm−3 across the observation, where103
the error bar is the nominal 1σ uncertainty reported by Tempo2. Cognard et al. (1995) measured104
a DM time derivative of −0.0012± 0.0001 pc cm−3 yr−1. In our analysis we found no indication of105
significant time variation. In the case of PSR B1957+20, however, significant DM variations with106
time were observed and needed to be taken into account when building the timing solution. The107
1http://tempo2.sourceforge.net/
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dispersion measure for PSR B1957+20 was measured by generating one WSRT TOA per band of108
20 MHz for each observation, thereby producing 8 TOAs per observation. TOAs corresponding109
to weak detections or where the pulsar was in eclipse were discarded. Assuming that for a given110
epoch pulses in the different frequency sub-bands were emitted simultaneously, we fitted the DM111
by measuring the time drift of TOAs as a function of radio frequency. DM excursions of 0.0008 and112
−0.0011 around an average value of 29.1259 pc cm−3 were observed. A DM of 29.12644± 0.00029113
pc cm−3 was measured at the epoch TZRMJD of ∼54550 MJD, the TZRMJD parameter defining114
a reference epoch at which the rotational phase predicted by the timing solution is 0.2. DM values115
for each TOA in our dataset were determined by interpolating the values measured with the WSRT116
data. The TOAs and their corresponding DM values were then analyzed using Tempo2, resulting117
in an RMS of timing residuals of 4.1 µs. The latter RMS value is larger than the timing accuracy of118
the LAT of less than 1 µs (Abdo et al. 2009e), but negligible for the low-statistics gamma-ray light119
curves of PSR B1957+20 (see Section 3.2). Similarly, the uncertainties on measured DM values120
of PSRs B1937+21 and B1957+20 correspond to errors in the extrapolation of 1.4 GHz TOAs to121
infinite frequency of 400 and 600 ns respectively, again negligible considering the low statistics. The122
timing solutions will be made available through the Fermi Science Support Center3.123
3.2. Gamma-ray analysis124
3.2.1. Initial searches for pulsations and spectral analysis125
To search for gamma-ray pulsations from the two MSPs, we selected events recorded between126
2008 August 4 and 2010 February 13, with energies above 0.1 GeV, zenith angles ≤ 105◦ and127
belonging to the “Diffuse” class of events under the P6 V3 instrument response functions (IRFs),128
those events having the highest probabilities of being photons (Atwood et al. 2009). We excluded129
times when the rocking angle of the instrument exceeded 52◦, required that the DATA QUAL130
and LAT CONFIG are equal to 1 and that the Earth’s limb did not infringe upon the Region of131
Interest (ROI). The gamma-ray data were analyzed using the Fermi science tools (STs) v9r18p64.132
Photon dates were phase-folded using the Fermi plug-in distributed with the Tempo2 pulsar133
timing package5 (Ray et al. 2011) and the ephemerides described in Section 3.1. For ROIs of 0.8◦134
radii around PSRs B1937+21 and B1957+20, we obtained values of the bin-independent H -test135
parameter (de Jager & Bu¨sching 2010) of 30.8 and 41.1 respectively, corresponding to pulsation136
significances of 4.6 and 5.4σ. These relatively low significances, for PSR B1937+21 in particular,137
prompted us to verify the pulsed nature of the observed gamma-ray signal with an alternative138
2See http://www.atnf.csiro.au/research/pulsar/ppta/tempo2/manual.pdf for more details
3 http://fermi.gsfc.nasa.gov/ssc/data/access/lat/ephems/
4http://fermi.gsfc.nasa.gov/ssc/data/analysis/scitools/overview.html
5See http://fermi.gsfc.nasa.gov/ssc/data/analysis/user/Fermi plug doc.pdf
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pulsation search technique.139
As discussed in Kerr (2011), the LAT sensitivity to gamma-ray pulsars can be improved by140
weighting each photon by its probability of originating from the considered pulsar, and by taking141
these weights into account in the calculation of the pulsation significance. Among other advantages,142
this method is efficient at discriminating background events, which is particularly important for143
these two MSPs located at low Galactic latitudes and therefore observed in the presence of intense144
background contamination. In order to calculate the photon probabilities, we analyzed the spectral145
properties of putative gamma-ray sources located at the positions of the two MSPs. The spectral146
analysis was done using a binned maximum likelihood method (Mattox et al. 1996) as implemented147
in the pyLikelihood python module in the Fermi STs. All point sources from the 1FGL catalog148
(Abdo et al. 2010c) within 15◦ of the radio location of PSR B1937+21 were included in the model,149
as well as additional sources from a list internal to the LAT team, based on 18 months of data. All150
point sources were modeled with power-law spectra except for the two known gamma-ray pulsars151
in the ROI, PSRs J1954+2836 and J1958+2846 (Abdo et al. 2009b; Saz Parkinson et al. 2010),152
which were modeled as exponentially cut off power laws, of the form:153
dN
dE
= N0
(
E
1GeV
)−Γ
exp
[
−
(
E
Ec
)β]
. (1)
In Equation (1), N0 denotes a normalization factor, Γ is the photon index, Ec is the cutoff154
energy of the pulsar spectrum, while β is a parameter determining the steepness of the exponential155
cutoff. Spectra measured so far by the Fermi LAT for gamma-ray pulsars are generally well-156
described by simple exponential models, β ≡ 1. The Galactic diffuse emission was modeled using the157
gll iem v02 mapcube. The extragalactic diffuse background and residual instrument background158
were modeled jointly using the isotropic iem v02 template6. The normalizations and indices for159
all point sources within 8◦ of PSR B1937+21 were left free in the fit as well as cutoff energies Ec160
for pulsars. The normalizations of the diffuse components were also left free. In a first attempt161
at analyzing the spectra of the two MSPs we considered all photons with energies above 0.1 GeV.162
However, PSR B1937+21 could not be detected with sufficient significance below 0.5 GeV, and for163
both pulsars the best-fit spectral parameters were strongly affected by the background emission.164
We therefore subsequently rejected the events with energies below 0.5 GeV. After a first iteration of165
the analysis, the 1FGL sources J1938.2+2125c and J1959.6+2047, located 21.7’ and 0.5’ away from166
PSRs B1937+21 and B1957+20 respectively, were no longer found to be significant gamma-ray167
sources. We thus removed them from the spectral model and made another iteration. This led us168
to the gamma-ray spectral parameters listed in Table 2, where the first errors quoted are statistical169
and the second ones are systematic, and were calculated by following the same procedure as above,170
6Both diffuse models are available through the Fermi Science Support Center (FSSC) (see
http://fermi.gsfc.nasa.gov/ssc/
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but using bracketing IRFs for which the effective area has been perturbed by ±10% at 0.1 GeV,171
±5% near 0.5 GeV, and ±20% at 10 GeV with linear extrapolations in log space between. Table172
2 also lists integrated photon fluxes F and energy fluxes G above 0.5 GeV. To enable comparison173
with previously observed gamma-ray MSPs we quote photon and energy fluxes extrapolated to174
lower energies, obtained by integrating Equation (1) for energies above 0.1 GeV.175
The gamma-ray spectra for PSRs B1937+21 and B1957+20 are shown in Figures 1 and 2.176
From Figure 2 it can be seen that the full energy range fit for PSR B1957+20 agrees well with177
the individual energy band fits. For PSR B1937+21 the full energy range fit is observed to be178
systematically below energy band fits between 0.5 and 1 GeV, which may suggest that the actual179
spectrum is softer than the one fitted using the entire energy range. Maximum likelihood fits over180
the entire energy range were also performed with the two MSPs modeled with simple power-law181
spectra (β = 0) in order to address the significance of measured cutoff energies. Using a likelihood182
ratio test we find that exponentially cut off power-law models (β = 1) are preferred at the 2.8183
and 3.6σ level for PSRs B1937+21 and B1957+20, respectively. Note that a fit of PSR B1937+21184
with a simple power law of the form N0 × (E/1GeV)−Γ gives N0 = (1.75± 0.29)× 10−11 cm−2 s−1185
MeV−1 and Γ = 3.02± 0.18.186
To quantify any orbital modulation of the gamma-ray flux of PSR B1957+20, we constructed a187
light curve above 0.1 GeV with 10 bins in orbital phase. We mapped each bin’s edges to a series of188
topocentric times, allowing us to correctly select photons and calculate the exposure to the source.189
We then performed a maximum likelihood analysis in which all sources except PSR B1957+20190
were held fixed at their best-fit orbit-averaged values, while the flux of the millisecond pulsar was191
allowed to vary in each bin. Its spectral shape was held fixed. We found no significant evidence192
of modulation. To place a limit on the total modulation, we first modeled the orbital modulation193
with a sinusoid. By averaging over the zero of phase, we obtained a 95% confidence upper limit on194
its peak-to-trough amplitude of 78%. However, a sinusoid is not an adequate functional form to195
characterize variability associated with only a limited range of orbital phase, so we also calculated196
the one-sided 95% confidence interval for the value of the bins with the maximum and minimum197
observed flux. To avoid bias from our choice to align the first bin with the zero of orbital phase,198
we averaged these limits over light curves shifted by 0, 1/30 and 2/30. Shifting the data by smaller199
amounts essentially had no effect on the results. The 95% limit on the maximum (minimum) flux200
so averaged is 2.1 (0.1) times the orbit-averaged flux listed in Table 2, corresponding to an upper201
limit on any excursion from the average flux of ∼ 3.4× 10−8 cm−2 s−1. The latter value provides202
an upper limit on the emission from shock acceleration, which is consistent with the predictions of203
models of high-energy emission from colliding winds in massive stars (see e.g. Reimer et al. 2006).204
3.2.2. Gamma-ray pulsations205
With the full gamma-ray spectral models obtained from the spectral analysis of PSRs B1937+21206
and B1957+20, we were able to assign photon probabilities using the Fermi ST gtsrcprob. We207
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Fig. 1.— Phase-averaged gamma-ray energy spectrum for PSR B1937+21, above 0.5 GeV. The
black line shows the best-fit model from fitting all the gamma-ray data above 0.5 GeV with the
simple exponentially cutoff power-law functional form given in Equation (1). Data points are
derived from likelihood fits of individual energy bands where the pulsar is modeled with a simple
power-law form. A 95% confidence level upper limit was calculated for any energy band in which
the pulsar was not detected above the background with a significance of at least 2σ.
followed the prescriptions described in Kerr (2011) and calculated the weighted H -test statistics.208
Selecting events found within 5◦ from the MSPs and with energies above 0.1 GeV led us to weighted209
H -test parameters of 70.4 for PSR B1937+21 and 156.1 for PSR B1957+20, corresponding to pul-210
sation significances of 7.2 and 10.9σ respectively, confirming PSRs B1937+21 and B1957+20 as211
sources of pulsed gamma rays.212
Figure 3 shows the weighted light curves for the two MSPs, and as can be seen, PSR B1937+21213
exhibits two main peaks at phases ∼ 0 and ∼ 0.55. The error bars were derived by doing a Monte214
Carlo analysis in which the photon probabilities were shuffled and new weighted light curves with215
the same number of bins as in Figure 3 were built. The uncertainty for a given phase bin is then216
obtained by calculating the standard deviation of the corresponding phase bin contents in the217
shuffled light curves. If we denote si = wi as the probability that a given photon originates from218
the pulsar, then bi = (1−wi) gives the probability that the photon is due to background. The total219
background level B is obtained from the sum, weighted by bi, of the contribution of each photon220
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Fig. 2.— Same as Figure 1, for PSR B1957+20.
to the weighted light curve, si: B =
∑N
i si × bi. The excess of 12.2 weighted counts above the221
background level observed at phase ∼ 0.7 corresponds to a low significance of 1.3σ. On the other222
hand, PSR B1957+20 shows a wide emission component peaking at phase ∼ 0.15, and a sharp223
gamma-ray peak at phase ∼ 0.6. In complement to Figure 3, Figures 4 and 5 present phase-aligned224
radio and gamma-ray light curves for PSRs B1937+21 and B1957+20, where the gamma-ray profiles225
correspond to events found within 0.8◦ from the pulsars and energies above 0.1 GeV. The absolute226
phasing in these light curves is such that the maxima of the first Fourier harmonics of the 1.4 GHz227
Nanc¸ay radio profiles transferred back into the time domain define phase 0. Under this convention,228
the main radio peak and interpulse for PSR B1937+21 have their maxima at phases ΦR1 ∼ 0.014229
and ΦR2 ∼ 0.536, while for PSR B1957+20 they fall at phases ΦR1 ∼ 0.162 and ΦR2 ∼ 0.604. The230
background levels above 0.1 GeV and 1 GeV shown in Figures 4 and 5 were obtained by calculating231
B =
∑N
i (1 − wi), where wi denotes the probability that photon i originates from the pulsar, and232
N the number of photons in the considered ROI.233
We fitted the gamma-ray emission peaks shown in Figure 3 using Lorentzian functions. For234
each peak, the position Φi and the Full Width at Half-Maximum FWHMi are listed in Table 2.235
Also listed in this Table are radio-to-gamma-ray lags δi = Φi−ΦR, where ΦR refers to the position236
of the closest radio peak. Uncertainties quoted in this Table are statistical, and are an order of237
magnitude larger than absolute phasing uncertainties due to the DM measurement (see Section 3.1).238
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Fig. 3.— Gamma-ray light curves of PSRs B1937+21 (bottom panel) and B1957+20 (top panel)
for events recorded by the Fermi LAT within 5◦ from the pulsars, and with energies above 0.1
GeV. These profiles were built by weighting each event by its probability to have been emitted by
the pulsars, where the probabilities have been obtained from the spectral analysis of the two MSPs
(see 3.2.1 for more details). Two rotations are shown for clarity, and the light curves have 100 bins
per rotation. The inset shows the profile of PSR B1957+20 in the 0.57 – 0.66 phase range, with
500 bins per rotation or ∼ 3 µs per bin.
The second gamma-ray peak in PSR B1957+20’s profile is therefore found to be very sharp, with239
a width of 0.014± 0.007 at half maximum, or 23± 11 µs. We verified the sharpness of this peak by240
calculating the RMS of weighted phases in the 0.6 to 0.63 range. We obtained a standard deviation241
of 0.005 in phase, corresponding to a FWHM of 0.012, compatible with the FWHM measured in242
the binned analysis. This peak is the narrowest feature so far observed in a gamma-ray pulsar light243
curve.244
As can be seen from Figures 4 and 5, PSRs B1937+21 and B1957+20 show nearly aligned245
radio and gamma-ray emission components, like the Crab pulsar (Abdo et al. 2010d) and the246
millisecond pulsars PSR J0034−0534 (Abdo et al. 2010b) and J2214+3000 (Ransom et al. 2011).247
The radio-to-gamma-ray lags δi for the main and secondary gamma-ray peaks of PSRs B1937+21248
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Fig. 4.— Multi-wavelength phase histograms of PSR B1937+21. The two bottom panels show
radio profiles recorded at the Nanc¸ay and Westerbork radio telescopes at 1.4 and 2.3 GHz. The
middle panel shows an X-ray light curve recorded with RXTE between 2 and 17 keV, with 100
bins per rotation. The two top panels show 50-bin gamma-ray light curves recorded with the LAT
above 0.1 GeV and 1 GeV. Horizontal dashed lines indicate gamma-ray background levels (see 3.2.2
for details on the determination of these background levels).
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X-ray profile obtained from an analysis of XMM-Newton data between 0.5 and 4.5 keV, with 25
bins per rotation. The background level in this panel was extracted from a similar neighboring
region, free from X-ray sources. The two top panels show 100 bin gamma-ray light curves recorded
with the LAT above 0.1 GeV and 1 GeV.
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and B1957+20 are indeed found to be close to 0, with 1σ error bars nearly as large or exceeding the249
values themselves because of the limited photon sample. In addition, for both pulsars full widths250
at half-maxima FWHMi are larger than radio-to-gamma-ray lags δi, so that we cannot claim any251
significant separation. We conclude that for both MSPs the main and secondary emission peaks252
in gamma rays and radio seem to be produced in similar regions of the pulsars magnetosphere.253
Interestingly, while all radio peaks of PSR B1957+20 observed at 0.35 GHz have obvious gamma-254
ray counterparts, we find no evidence of a gamma-ray peak aligned with the sharp radio peak at255
phase ∼ 0.95 observed at 1.4 GHz (see Figure 5), suggesting strong spectral dependence of the256
emission regions and correlation between the gamma-ray and low-frequency radio emission.257
With the firm detection of pulsed gamma-ray emission from PSR B1957+20, we can now258
identify the millisecond pulsar as the source powering the Fermi LAT First Year Catalog source259
1FGL J1959.6+2047, located 0.5′ away (Abdo et al. 2010c). The energy flux above 0.1 GeV260
measured for the pulsar in this analysis (see Table 2) is in agreement with that of the 1FGL261
source, of ∼ 2.0 × 10−11 erg cm−2 s−1. In the case of PSR B1937+21, two gamma-ray sources262
with no known counterparts are found within a few tens of arc minutes: 1FGL J1938.2+2125c and263
J1940.1+2209c, with best-fit positions located 21.7’ and 35.6’ away, respectively. Although the264
energy flux for PSR B1937+21 above 0.1 GeV is formally consistent with that of the latter 1FGL265
source of ∼ 3.4 × 10−11 erg cm−2 s−1, it was still detected as a separate gamma-ray source from266
the pulsar B1937+21, while the former was no longer significant. This, in addition to the relatively267
large angular separations and the fact that the 1FGL sources are flagged as being possibly spurious268
or confused with the diffuse emission, indicate that the MSP probably is not formally associated269
with either of the 1FGL sources. Instead, they may result from the source confusion due to the270
presence of a weak gamma-ray pulsar in a region of intense background.271
3.3. X-ray analysis272
3.3.1. PSR B1937+21273
To study the relative alignment of X-ray and gamma-ray emission components, we have re-274
analyzed the data presented in Cusumano et al. (2003). Observations of PSR B1937+21 were275
made using the Proportional Counter Array (PCA; Jahoda et al. 2006) on board the Rossi X-ray276
Timing Explorer (RXTE ). The PCA is an array of five collimated Xenon/methane multi-anode277
proportional counter units (PCUs) operating in the 2 – 60 keV range, with a total effective area of278
approximately 6500 cm2 and a field of view of ∼ 1◦ FWHM. Data were collected in “GoodXenon”279
mode, which records the arrival time (with 1 µs resolution) and energy (256 channel resolution)280
of every un-rejected event. Twenty-one observations taken between 2002 February 21 and 2002281
February 28 were downloaded from the HEASARC archive7 and standard selection criteria were282
7http://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/archive.html
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applied. Photon arrival times were converted to barycentric dynamical time (TDB) at the solar283
system barycenter using the JPL DE200 solar system ephemeris with the FITS tool faxbary. In284
order to achieve the best possible absolute timing accuracy available with RXTE of ∼ 10 µs (e.g.285
Rots et al. 1998, including the uncertainty introduced from conversion between TT and TDB), the286
fine clock correction was applied to each event8. In order to be consistent with the previous analysis287
of these data described in Cusumano et al. (2003), we selected photons from all three xenon layers288
in the energy range 2 – 17 keV. This analysis produced a total of 4.46 × 106 photons. Using the289
parameters and absolute phase information provided in Cusumano et al. (2003), and correcting an290
error in the value for the derivative of the DM which was incorrectly given as 2.1 pc cm−3 yr−1291
instead of 2.1×10−3 pc cm−3 yr−1 (M. Kramer, private communication), we folded all of the X-ray292
photons and created a single pulse profile, shown in Figure 4.293
Our results are consistent with those of Cusumano et al. (2003): a fit of the two X-ray emission294
peaks places the first component at φX1 = 0.0512± 0.0003 with a FWHM of 0.018± 0.001 and the295
second one at φX2 = 0.5752±0.0004 with a FWHM of 0.040±0.012, in phase units. Error bars are296
statistical, and do not account for the timing accuracy of RXTE of ∼ 10 µs, or 0.006 in phase units.297
We therefore confirm that the X-ray peaks of PSR B1937+21 coincide with the giant radio pulse298
emission and not with the regular radio emission. Additionally, from the positions and widths of the299
gamma-ray peaks listed in Table 2, it seems that X-ray and gamma-ray emissions are misaligned,300
indicating that they are produced in slightly different regions of the magnetosphere. Note however301
that the DM variations reported in Cusumano et al. (2003) were not observed in the radio timing302
analyses made in support of Fermi observations (see Section 3.1). In order to exclude any relative303
phasing issues induced by wrong DM estimates or instrumental issues, we have undertaken the304
analysis of other archival data supported by multi-frequency radio timing observations spanning305
over several years. This work will be presented in a future paper.306
3.3.2. PSR B1957+20307
No detection of X-ray pulsations have been reported for PSR B1957+20 thus far (see Huang308
& Becker 2007, for a recent analysis). However, it must be noted that folding the gamma-ray data309
for PSR B1957+20 with the pulsar ephemeris used in the latter paper does not reveal gamma-ray310
pulsations. While this shows that the ATNF Catalogue timing solution used in Huang & Becker311
(2007) is invalid for the Fermi data taken after August 2008 it does not prove that the ephemeris312
was invalid for the XMM-Newton data taken in 2004. This motivated a re-analysis of the same313
X-ray data, using the ephemeris presented in Section 3.1.314
PSR B1957+20 was observed with XMM-Newton on 2004 October 31 and 2004 November 1.315
The observations with the three European Photon Imaging Cameras (EPIC) MOS1, MOS2 (imaging316
8ftp://heasarc.gsfc/xte/calib data/clock/tdc.dat
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mode) and pn (timing mode) spanned approximately 30 ks. These instruments were operated in317
full-frame mode with a thin filter. We used Version 10.0 of the XMM-Newton Science Analysis318
Software9 to reduce and analyze the X-ray data. The EPIC Observation Data Files (ODFs) were319
reduced using the emproc/epproc scripts (for MOS and pn respectively) along with the most recent320
Calibration Files (CCFs) at the time of the reduction. We applied standard filtering procedures321
(Webb et al. 2004), which includes the removal of strong background periods caused by soft photon322
flares, and considered the data between 0.3 and 10 keV for the spectral analysis. We restricted323
the timing analysis to the 0.5 – 4.5 keV band as this was found to have the best signal-to-noise.324
We removed the events contained in energy ranges affected by internal background caused by the325
X-ray fluorescence of satellite material exposed to cosmic rays10.326
We extracted MOS spectra from circular regions of radii 45′′ centered on the radio position327
of the pulsar, which allowed us to collect about 90% of all detected source counts and optimize328
the signal to noise ratio. In the pn timing mode, the central CCD is read out continuously at329
high speed, and the collected events are condensed into a one dimensional pixel array. The source330
event file is therefore extracted by selecting a rectangular region around the expected position of331
the pulsar. We extracted MOS and pn background photons from neighboring regions free of X-ray332
sources, and generated instrumental response files with the RMFGEN/ARFGEN tasks.333
We fitted the combined MOS1/2 and pn spectra with Xspec Version 12.6.011. Using a simple334
power-law model yielded spectral results that are consistent with those of Huang & Becker (2007),335
with a photon index Γ = 2.37+0.57−0.29 (χ
2 = 0.70 for 27 d.o.f., errors are 90%). The fitted column336
absorption along the line-of-sight NH is 15.7
+9.6
−9.0 × 1020 cm−2, and is consistent with the total337
Galactic HI column density in the direction of the pulsar given by the HEASARC Tool NH
12
338
(∼ 30×1020 cm−2). The unabsorbed X-ray flux in the band 0.2 – 10 keV is FX = (9.7± 0.8)×10−14339
erg cm−2 s−1. Using the NE2001 distance of 2.5 kpc, the X-ray luminosity is found to be LX =340
(7.2± 0.6) × 1031 erg s−1. Assuming the emission is produced by the pulsar, we estimate that341
the efficiency of the conversion of spin-down energy loss E˙ into X-ray emission is ηX = LX/E˙ ∼342
9.7 × 10−4. These values are higher than the ones presented by Huang & Becker (2007), who343
considered a distance to the pulsar of 1.5 kpc. However, with the lower limit on the distance of344
d & 2 kpc placed by van Kerkwijk et al. (2011), the X-ray luminosity and efficiency values measured345
in this analysis are favored.346
The relative timing accuracy of XMM-Newton has been proven to be better than 10−8, while347
the absolute timing accuracy is ∼ 53 µs (Martin-Carrillo et al. 2011), allowing to search for pul-348
sations in the X-ray data using the pn source event file extracted as described above. The event349
9http://xmm.esac.esa.int/sas/
10http://xmm2.esac.esa.int/docs/documents/CAL-TN-0018.pdf
11http://heasarc.gsfc.nasa.gov/xanadu/xspec/
12http://heasarc.gsfc.nasa.gov/cgi-bin/Tools/w3nh/w3nh.pl
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times were converted to TDB using the task barycen Version 1.18 and the JPL DE405 solar sys-350
tem ephemeris, and phase-folded using Tempo2 and the ephemeris described in Section 3.1. This351
timing solution however does not formally cover the X-ray data considered here, taken four years352
before the beginning of the radio timing dataset. Millisecond pulsars are generally stable rotators,353
therefore it is reasonable to extrapolate the ephemeris to our observations in a similar way to Bog-354
danov et al. (2010). Arzoumanian et al. (1994) measured a DM for PSR B1957+20 of 29.1168 ±355
0.0007 pc cm−3 at 48196 MJD. We can therefore safely assume that the DM value at the time356
of the XMM-Newton observations was comprised between the latter value of Arzoumanian et al.357
(1994) and our DM measurement of 29.12644 ± 0.00029 pc cm−3 at 54550 MJD. The difference358
in DM between 48196 and 54550 MJD of ∼ 9.6 × 10−3 pc cm−3 introduces an uncertainty on the359
relative phasing of XMM-Newton data and 1.4 GHz radio data of ∼ 20 µs. This relatively small360
value indicates that the uncertainty on the DM at the time of the X-ray observations should not361
affect our timing analysis of the XMM-Newton data significantly. Nevertheless, our analysis could362
be affected by the instability of the pulsar’s rotational frequency or orbital movement.363
The X-ray phase histogram is shown in Figure 5. The pulse profile gathers 854 events taken364
between 0.5 and 4.5 keV, of which ∼ 33% are estimated to come from the pulsar. The H-test365
parameter for this set of events is 24, which corresponds to a pulsation significance of ∼ 4σ.366
Assuming the ephemeris was accurate at the time of the XMM observations, it hence seems that367
PSR B1957+20 emits pulsed X-rays. The background level shown in Figure 5 was calculated by368
extracting a similar neighboring region free from X-ray sources, as mentioned above. We fitted369
the X-ray peak with a Gaussian and found that it occurs at φX = 0.86 ± 0.03, with a FWHM370
of 0.32 ± 0.03. It is therefore found to be offset from the aligned radio and gamma-ray peaks371
by at least 150 µs. From the absolute timing uncertainty of ∼ 73 µs ∼ 0.05 in phase induced by372
XMM-Newton’s intrinsic absolute timing capability and the uncertainty on the DM, it seems that373
the X-ray peak is separated from the phase-aligned radio and the gamma-ray emission peaks. We374
cannot exclude however drifting induced by non-optimal rotational and binary parameters, causing375
the pulse phases to be offset from the actual values. A longer X-ray observation of the MSP,376
analyzed with a contemporaneous timing solution would be preferable for confirming the phase and377
shape of the peaks.378
4. Discussion379
4.1. Light curve modeling380
The first eight MSPs discovered using the Fermi LAT (Abdo et al. 2009a) exhibited non-zero381
lags between their respective radio and gamma-ray light curves, and have been modeled using382
either standard two-pole caustic (TPC) and outer gap (OG) geometries, or pair-starved polar cap383
(PSPC) models (Venter et al. 2009), or alternatively, an annular gap model (Du et al. 2010). Light384
curve modeling using a force-free magnetospheric geometry may present a further possibility (Bai385
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& Spitkovsky 2010; Contopoulos & Kalapotharakos 2010). The common feature of all these models386
is that the gamma-ray emission originates in the outer magnetosphere and not near the polar caps.387
The discovery of radio and gamma-ray light curve peaks in close alignment for J0034−0534 (Abdo388
et al. 2010b) yielded the first example of an MSP with such phase-aligned peaks, previously only389
seen in the Crab pulsar. The newly-discovered PSR J2214+3000 (Ransom et al. 2011) also shows390
aligned radio and gamma-ray emission peaks. As can be seen in Figures 4 and 5 showing multi-391
wavelength light curves for PSRs B1937+21 and B1957+20, we now have a class of MSPs with392
phase-aligned low and high-energy pulsations, in addition to PSRs J0034−0534 and J2214+3000.393
Light curve modeling efforts for PSRs B1937+21 and B1957+20 are guided by the following394
key observed features: (i) gamma-ray and radio peak phase alignment within the statistical uncer-395
tainties; (ii) gamma-ray profiles that have multiple sharp peaks and possible increased complexity396
if additional low-level features become more significant with accumulated photon statistics.397
As described in Abdo et al. (2010b), the alignment of gamma-ray and radio peaks suggests398
co-location of gamma-ray and radio emission regions in the pulsar magnetosphere. We obtain399
reasonable fits for both gamma-ray and radio light curves in the context of “altitude-limited” TPC400
(alTPC) and OG (alOG) models (Figures 6 and 7). These models assume that the radio emission is401
emitted within a range of altitudes relative to the light cylinder (at radius RLC = cP/2pi), along the402
last open field lines, with the same geometry as the gamma-ray emission except that the emission403
is limited to a smaller range of altitudes. Presently, high-altitude emission seems to be preferred404
to low-altitude emission, although the latter cannot be ruled out (Venter et al. 2011). Thus,405
both the gamma-ray and radio peaks are caustics, resulting from phase-bunching of photons due406
to relativistic effects associated with high corotation velocities in the outer magnetosphere (Dyks407
et al. 2004; Romani & Yadigaroglu 1995). For most viewing geometries, caustic radio emission leads408
to large amounts of depolarization due to mixing of emission from different altitudes; however,409
orthogonal configurations with viewing angles near 90◦ result in less depolarization and thus a410
careful study of the expected polarization properties in these models is warranted.411
In order to statistically pick the best-fit parameters for the alTPC and alOG models for the412
two MSPs considered here we have developed a Markov chain Monte Carlo (MCMC) maximum413
likelihood procedure (Johnson et al. 2011). An MCMC involves taking random steps in parameter414
space and accepting a step based on the likelihood ratio with respect to the previous step (Hastings415
1970). The gamma-ray light curves are fitted using Poisson likelihood while the radio light curves416
are fitted using a χ2 statistic and the two values are combined. For a given parameter state417
the likelihood value is calculated by independently optimizing the radio and gamma-ray model418
normalizations using the scipy python module13 and the scipy.optimize.fmin l fbgs b multi-variate419
bound optimizer (Zhu et al. 1997). The likelihood surfaces can be very multi-modal which can lead420
to poor mixing of the chain and slow convergence. Therefore, we have implemented small-world421
chain steps (Guan et al. 2006) and simulated annealing (Marinari & Parisi 1992) to speed up the422
13See http://docs.scipy.org/doc/ for documentation.
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convergence and ensure that the MCMC fully explores the parameter space and does not get stuck423
in a local maximum. We verify that our chains have converged using the criteria proposed by424
Gelman & Rubin (1992).425
In order to balance the gamma-ray and radio contributions to the likelihood, we have chosen426
to use an uncertainty for the radio intensity which is equal to the average, relative gamma-ray427
uncertainty in the on-peak region times the maximum radio value. The best-fit results can be428
strongly affected by the uncertainty which is chosen for the radio profile; in particular, a smaller429
uncertainty will decrease the overall likelihood and can, in some cases, lead to a different best-fit430
geometry which favors the radio light curve more strongly. When varying the radio uncertainty by a431
factor of 2, the best-fit α and ζ values of PSR J1939+2134 were found to vary by ≤ 7◦. The best-fit432
geometry of PSR J1959+2048 was found to be more sensitive to changes in the radio uncertainty433
with either the best-fit α or ζ value changing by ∼ 35◦ while the other parameter changed by . 15◦.434
Our simulations have a resolution of 1◦ in both α and ζ, 0.05 in gap width (w, normalized435
to the polar cap angle θpc ∼
√
RNS/RLC), and 0.1RLC for the minimum and maximum emission436
altitudes. The MCMC explores viewing geometries for α from 1◦ to 90◦ and for ζ from 0◦ to437
89◦, as shown in Figure 8. We expect that going beyond 90◦ should produce the same profiles,438
simply shifted in phase by 180◦. Additionally, for the gamma-ray models we restrict the maximum439
emission altitudes to be ≥ 0.7RLC , as high-altitude emission near the light cylinder is important440
for producing the correct pulse shapes. In addition to predicting the best-fit model parameters the441
simulations also provide numerical estimates of the beaming correction factor (fΩ) as described442
in Watters et al. (2009) and Venter et al. (2009). For a given α and set of emission parameters443
(i.e., gap width and emission altitudes), the fΩ factor is calculated by collecting the emission at a444
specified ζ and comparing it to the total emission for all viewing angles.445
The radio and gamma-ray profiles of PSRs B1937+21 and B1957+20 were reproduced using446
the alTPC and alOG geometries with the best-fit parameters listed in Table 3, the uncertainties447
on the model parameters were derived from a likelihood profile scan. In this Table, RNS denotes448
the neutron star radius, and RNCS is the field-line-dependent altitude of the null-charge surface,449
defined by Ω · B = 0. Best-fit models with infinitely thin gap widths (w = 0) do not represent450
the truth as a zero-width gap is unphysical. However, they indicate that the best gap width is451
somewhere between 0 and 0.05 and the best-fit value of 0 is chosen only as a result of the resolution452
of our simulations. For PSR B1937+21, the fits yield large α and ζ values, which reinforces the idea453
that this MSP may be a nearly orthogonal rotator, as is suggested by the fact that the observed454
radio interpulse lags the main radio peak by approximately half a rotation. Recent observations455
using the Parkes telescope indicate that PSR B1937+21 may have a large duty cycle of ∼ 80%456
(Yan et al. 2011). The two main peaks separated by 172◦ remain the main features of the profile,457
while off-peak features at ∼ 0.5% of the peak intensity are seen. While the current radio models458
reproduce the two main peaks very well, it may be worthwhile to model the extended low-level459
off-peak emission as well in future, as these features may result from emission regions below the460
null charge surface. If this is true, emission from both poles is implied, favoring a TPC geometry.461
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The alTPC and alOG models also yield similar values of the α and ζ angles for PSR B1957+20,462
preferring moderate values of α and ζ near 90◦. The spin-up of millisecond pulsars by mass transfer463
from a companion star naturally leads to aligned orbital and rotation axes (Thorsett & Stinebring464
1990). Since the pulsar shows eclipses (Fruchter et al. 1988), the line-of-sight is nearly parallel to465
the plane of the orbit, which indicates that a predicted observer angle ζ close to 90◦ is preferred.466
However, neither model is able to successfully reproduce the narrow gamma-ray peaks well and,467
as can be seen in Table 3, α is not well constrained, particularly for the alOG model. With more468
statistics the gamma-ray peaks will be more important to the likelihood and the fits may improve.469
4.2. Constraints on orientation angles from radio data470
In contrast with most other MSPs, the radio polarization profile of PSR B1937+21 is simple,471
with a distinct flat polarization angle (PA) swing (see e.g. Stairs et al. 1999). This suggests that the472
orientation angles of the pulsar can be inferred by fitting the polarization data with the rotating473
vector model (RVM, Radhakrishnan & Cooke 1969), accounting for the aberration effect bending474
the emission beam in the co-rotational frame of the pulsar forward with respect to the rotating475
frame, and resulting in a delay of the PA swing respective to the intensity profile by 4r/RLC radians,476
where r is the emission radius (Blaskiewicz et al. 1991). We therefore attempted to model the radio477
emission geometry, using the 0.6 and 1.4 GHz polarization data from Stairs et al. (1999), obtained478
from the EPN database14. The degree of linear polarization of the main peak is fairly high (> 50%)479
while that of the secondary peak is 10%. A PA jump due to orthogonal polarization modes (OPM)480
is identified in the main peak at 1.4 GHz, and in the secondary peak at 0.6 GHz. The continuity481
of the OPM jumps and the fact that they are not exactly 90◦ apart may imply that the PA swings482
are mildly affected by scattering in the interstellar medium (Karastergiou 2009).483
The PA profiles at 0.6 and 1.4 GHz corrected for the OPM jumps are very similar. In addition,484
RVM fits of the two PA profiles give consistent results. We therefore merged the two profiles into485
a single PA swing. Figure 8 shows the results of the RVM fit to the merged PA swing. The best fit486
of the data is obtained for α and β angles of 89◦ and −3◦ respectively, where β = ζ−α is the angle487
between the magnetic axis and the line of sight. Also shown in the plot are the pulsar orientation488
angles obtained from the modeling of the radio and gamma-ray profiles under the alTPC and alOG489
geometries. As can be seen from Figure 8, the best-fit configuration is found in the vicinity of490
the angles obtained from the modeling. Both the radio and gamma-ray light curve modeling and491
the analysis of the polarization data therefore support values of the α and ζ angles close to 90◦,492
corresponding to an orthogonal configuration.493
In addition to inferring pulsar geometric angles, the RVM fit also allowed us to estimate the494
altitude of the radio emission, and compare it to the modeled values listed in Table 8. We find that495
14http://www.mpifr-bonn.mpg.de/div/pulsar/data/browser.html
– 21 –
Co
un
ts
50
100
150
200
250
300 PSR B1937+21
Pulse Phase
0 0.2 0.4 0.6 0.8 1 1.2 1.4 1.6 1.8 2
R
ad
io
 F
lu
x
LAT > 0.1 GeV
Radio Data
alTPC Model
alOG Model
Fig. 6.— Top: gamma-ray data and modeled light curves for PSR B1937+21 with 30 bins per
rotation. Bottom: Nanc¸ay 1.4 GHz radio profile and modeled light curves. See Table 3 for the
best-fit parameters.
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Fig. 7.— Same as Figure 6, for PSR B1957+20. The bottom panel shows the Westerbork 0.35
GHz radio profile.
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Fig. 8.— Plot of the impact angle β = ζ − α, vs. the magnetic inclination angle α for
PSR B1937+21. The χ2 map of the rotating vector model (RVM) fit of radio polarization data for
PSR B1937+21 is shown in gray scale, with contour levels at 1, 2 and 3σ in black. Magenta and
green shaded regions indicate the 3σ contour levels of the simultaneous radio and gamma-ray light
curve modeling under the alTPC and alOG geometries, while the solid lines show the 1σ contour
levels. The symbols indicate the best pulsar orientation angles obtained from the RVM, alTPC
and alOG fits.
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the magnetic axis is located at ∼ 150◦ after the secondary peak (∼ 0.42 in phase), corresponding to496
a radio emission altitude of 0.65 RLC . This value is consistent with the emission altitude found from497
the modeling under both alOG and alTPC geometries, confirming that the radio emission seems498
to be produced at high altitudes above the neutron star surface. We note that the aberration499
treatment presented by Blaskiewicz et al. (1991) and later by Hibschman & Arons (2001) and Dyks500
(2008) is only a first-order approximation that may need correcting, in particular at high altitudes.501
However, the consistency of the results obtained from the RVM fitting and the light curve modeling502
gives us some confidence in suggesting that both radio and gamma-ray emission originate from the503
outer magnetosphere, which for PSR B1937+21 is compact anyway.504
On the other hand, radio polarization data for PSR B1957+20 could not be used to constrain505
the pulsar orientation angles. This pulsar displays less than 2% linear polarization though some506
evidence exists for sign-changing, circular polarization through both peaks (Thorsett & Stinebring507
1990). Observations well away from the eclipsing phase have confirmed that the lack of polarization508
is not due to interactions with the companion. This lack of linear polarization is consistent with509
radio emission of a caustic nature. Note that similar behavior is observed for PSR J0034−0534510
(Stairs et al. 1999) which has also been fit with the alTPC and alOG models (Abdo et al. 2010b;511
Venter et al. 2011). Future modeling efforts should be able to reproduce the weak polarization of512
caustic peaks.513
4.3. Gamma-ray luminosities514
Knowing the pulsar distance d and the gamma-ray energy fluxGmeasured using the LAT above515
0.1 GeV, one can derive the gamma-ray luminosities Lγ = 4pifΩGd
2 and efficiencies of conversion of516
spin-down energy into gamma-ray emission η = Lγ/E˙ of PSRs B1937+21 and B1957+20. In these517
expressions, fΩ is the correction factor depending on the viewing geometry discussed in Section518
4.1. Table 2 lists values of Lγ and η under the assumption that fΩ = 1. The geometrical correction519
factors fΩ obtained from the modeling of radio and gamma-ray light curves with alTPC and alOG520
geometries are listed in Table 3, as well as the corresponding corrected gamma-ray luminosity and521
efficiency values.522
With gamma-ray luminosity estimates on the order of ∼ 2.5 × 1035 erg s−1, PSR B1937+21523
does not stand out from gamma-ray pulsars with comparable E˙ values (see e.g. Abdo et al. 2010e).524
Nevertheless, the gamma-ray luminosity above 0.1 GeV inferred from using the NE2001 distance525
of 3.6±1.4 kpc is Lγ/fΩ = (5.63±3.95±3.53)×1034 erg s−1 (where the first uncertainty quoted is526
statistical and the second is systematic). This value is consistent with those of pulsars with similar527
E˙ values within uncertainties, and therefore neither parallax distance estimates nor distances based528
on Galactic electron density models are favored with the current gamma-ray analysis and knowledge529
of the relationship between Lγ and E˙.530
Similarly, the gamma-ray luminosities measured for PSR B1957+20 are consistent with those531
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of pulsars with comparable E˙ values to within uncertainties, despite the fact that the fΩ correction532
factors obtained from the modeling are very different between the two models. We therefore cannot533
constrain the distance of 2.5 kpc inferred from the NE2001 model of Galactic electron density.534
Nevertheless the low gamma-ray efficiency inferred from the alOG model is very similar to those535
of the bulk of MSPs (Abdo et al. 2009a). This fact, in addition to the inferred ζ being close to536
90◦ as suggested from the occurrence of radio eclipses and the slightly better likelihood parameter537
suggests that the altitude-limited OG model is preferred over the TPC model for PSR B1957+20.538
5. Summary and conclusions539
We have reported the discovery of phase-aligned radio and gamma-ray light curve peaks for540
the millisecond pulsars PSRs B1937+21 (the “first” MSP) and B1957+20 (the first black widow541
system). This adds two new members to the class of MSPs exhibiting the phenomenon of such542
phase-aligned peaks.543
The fact that we find reasonable (but possibly non-unique) radio and gamma-ray light curve544
fits implies that the geometric caustic models still provide an adequate description for this new545
class of MSPs. As noted before (Venter et al. 2009), the sharp peaks, coupled with the caustic546
fits, imply copious pair production in the MSP magnetospheres, in contrast to earlier expectations.547
Cascades of electron-positron secondaries are needed to set up and sustain the TPC / OG geometries548
which reproduce the salient features of the light curves. PSR B1937+21 is very near the death549
line for screening by pairs, but PSR B1957+20 lies well below the line and is not expected to550
produce enough pairs for screening in conventional polar cap models assuming dipolar magnetic551
fields (Harding et al. 2005). In addition, these geometric models provide a framework to constrain552
the emission altitudes of the gamma-ray and radio photons, as well as the beaming and inclination-553
observer geometry of the MSPs. Lastly, observations of the radio emission at different frequencies,554
as well as energy-dependent light curve modeling, may provide the opportunity to learn more about555
the radius-to-frequency mapping of the radio, its connection with the gamma-ray radiation, and556
ultimately the mechanism for the generation of the radio emission.557
Our analysis of the RXTE X-ray data for PSR B1937+21 yielded results that are consistent558
with those of Cusumano et al. (2003). The X-ray light curve consists of two peaks lagging the regular559
radio emission by a small amount, but in close alignment with the giant radio pulse emission. X-560
ray pulses also are not formally aligned with the gamma-ray emission seen with the LAT. Detailed561
modeling of the X-ray emission geometry for this MSP would help understand the misalignment562
with the regular radio emission and the gamma-ray emission. Nevertheless, the sharpness of the X-563
ray peaks and their proximity to the outer magnetospheric radio and gamma-ray emissions suggest564
that the X-ray emission from PSR B1937+21 also takes place at high altitude in its magnetosphere,565
which is supported by the non-thermal nature of the emission (Cusumano et al. 2003; Nicastro et al.566
2004).567
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On the other hand, we have found evidence for X-ray pulsed emission from PSR B1957+20568
using XMM-Newton data, for the first time. The current timing analysis suffers from potential569
phase drifting due to the fact that our radio timing solution does not cover the X-ray data epoch.570
Nevertheless, the relatively large spin-down luminosity E˙ of this pulsar of 7.5 × 1034 erg s−1,571
comparable to that of other X-ray emitting MSPs, makes it a good candidate for pulsed X-ray572
emission. Besides, this spin-down luminosity is characteristic of non-thermally emitting MSPs,573
which is supported by the spectral analysis of the XMM-Newton data. If PSR B1957+20 does emit574
pulsed X-rays with a non-thermal spectrum, then the X-ray emission from this MSP is expected575
to align with the radio emission, as is the case for PSRs B1937+21 and J0218+4232 (Kuiper et al.576
2002). Is is therefore important to observe this pulsar in X-rays again, with a radio timing solution577
covering the X-ray data and ensuring the validity of the absolute phasing.578
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Table 1: Properties of PSRs B1937+21 and B1957+20. Values in parentheses indicate the 1σ
uncertainties on the last digit quoted. For PSR B1937+21, P and P˙ and µT values are taken from
Cognard et al. (1995), while values for PSR B1957+20 are taken from Arzoumanian et al. (1994).
These value are given at epochs MJD 47899.5 and 48196 in TDB units, respectively. Distances d
are derived from timing parallax measurements from Verbiest et al. (2009) for PSR B1937+21, and
from the NE2001 model of Galactic electron density (Cordes & Lazio 2002) for PSR B1957+20.
The total apparent proper motion for PSR B1937+21 is small, making the Shklovskii contribution
to the period derivative value (Shklovskii 1970) almost negligible. The last three parameters were
calculated using the intrinsic spin-down rate P˙corr, corrected for the Shklovskii effect.
Parameter PSR B1937+21 PSR B1957+20
Galactic longitude, l (deg) 57.51 59.20
Galactic latitude, b (deg) −0.29 −4.70
Pulsar period, P (ms) 1.557806472448817(3) 1.60740168480632(3)
Apparent period derivative, P˙ (10−21) 105.1212(2) 16.8515(9)
Transverse proper motion µT (mas yr
−1) 0.80(2) 30.4(6)
Distance d (kpc) 7.7 ± 3.8 2.5 ± 1.0
Corrected period derivative, P˙corr (10
−21) 105.10 ± 0.01 7.85 ± 3.61
Spin-down luminosity, E˙ (1034 erg/s) 109.76 ± 0.01 7.48 ± 3.43
Surface magnetic field, Bsurf (10
8 G) 4.0946 ± 0.0003 1.12 ± 0.52
Light cylinder magnetic field, BLC (10
5 G) 9.8472 ± 0.0006 2.49 ± 0.81
Table 2: Light curve and spectral parameters of PSRs B1937+21 and B1957+20 in gamma rays.
Details on the measurement of these parameters are given in Section 3.2. Peak positions Φi, full
widths at half-maxima FWHMi and radio-to-gamma-ray lags δi are given in phase units, between
0 and 1.
Parameter PSR B1937+21 PSR B1957+20
First peak position, Φ1 0.004± 0.009 0.146± 0.026
First peak full width at half maximum, FWHM1 0.030± 0.029 0.137± 0.074
First peak radio-to-gamma-ray lag, δ1 −0.010± 0.009 −0.016± 0.026
Second peak position, Φ2 0.543± 0.013 0.616± 0.002
Second peak full width at half maximum, FWHM2 0.041± 0.041 0.014± 0.007
Second peak radio-to-gamma-ray lag, δ2 0.006± 0.013 0.012± 0.002
Photon index, Γ 1.43 ± 0.87 ± 0.40 1.33 ± 0.57 ± 0.09
Cutoff energy, Ec (GeV) 1.15 ± 0.74 ± 0.43 1.30 ± 0.56 ± 0.13
Photon flux, F (≥ 0.5 GeV) (10−8 cm−2 s−1) 1.22 ± 0.23 ± 0.05 0.77 ± 0.09 ± 0.01
Energy flux, G (≥ 0.5 GeV) (10−11 erg cm−2 s−1) 1.98 ± 0.32 ± 0.04 1.34 ± 0.15 ± 0.01
Extrapolated photon flux, F (≥ 0.1 GeV) (10−8 cm−2 s−1) 5.97 ± 4.89 ± 3.58 3.09 ± 1.62 ± 0.43
Extrapolated energy flux, G (≥ 0.1 GeV) (10−11 erg cm−2 s−1) 3.63 ± 1.58 ± 1.09 2.17 ± 0.54 ± 0.11
Luminosity, Lγ / fΩ (≥ 0.1 GeV) (1034 erg s−1) 25.8 ± 21.2 ± 19.6 1.62 ± 1.00 ± 0.92
Efficiency, η / fΩ (≥ 0.1 GeV) 0.23 ± 0.19 ± 0.18 0.22 ± 0.17 ± 0.16
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Table 3: Best-fit parameters obtained from the modeling of radio and gamma-ray light curves of
PSRs B1937+21 and B1957+20, as discussed in Section 4.1, for each emission geometry, altitude-
limited Two Pole Caustic (alTPC) or altitude-limited Outer Gap (alOG). Altitudes are expressed
relative to the light cylinder radius. See the text for more details on the different parameters.
PSR B1937+21 PSR B1957+20
Parameter alTPC alOG alTPC alOG
Magnetic inclination angle, α (◦) 75+8−6 84
+2
−6 47
+5
−13 31
+39
−3
Observer angle, ζ (◦) 80± 3 84+1−3 85+1−7 89+5−3
Gamma-ray emission gap width, wγ 0.10± 0.05 0.05± 0.05 0.05± 0.05 0.05± 0.05
Radio emission gap width, wR 0.00± 0.05 0.00± 0.05 0.05± 0.05 0.10± 0.05
Gamma-ray emission altitudes [RNS ; 1± 0.2]
[
RNCS ; 1
+0.2
−0.1
] [
RNS ; 1.2
+0.1
−0.4
] [
RNCS ; 1.1
+0.1
−0.2
]
Radio emission altitudes
[
0.7+0.1−0.3; 0.9
+0.2
−0.1
]
[0.6± 0.1; 0.9± 0.1]
[
0.8± 0.1; 1.0+0.2−0.1
] [
0.7± 0.1; 0.9+0.2−0.1
]
Geometrical correction factor, fΩ 1.0
+0.08
−0.03 0.98
+0.05
−0.02 0.56
+0.39
−0.02 0.82
+0.06
−0.12
Likelihood parameter, − ln(L) 126.3 130.9 123.7 128.3
Corrected Lγ (≥ 0.1 GeV) (1034 erg s−1) 25.8+21.8+20.2−24.8−23.4 25.2+21.0+19.4−27.1−26.0 2.71+1.82+1.70−2.22−2.12 0.37+1.64+1.63−0.35−0.33
Corrected η (≥ 0.1 GeV) 0.23+0.20+0.18−0.23−0.21 0.23+0.19+0.18−0.25−0.24 0.36+0.29+0.28−0.34−0.33 0.05+0.22+0.22−0.05−0.05
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ABSTRACT
Context. Globular clusters with their large populations of millisecond pulsars (MSPs) are believed to be potential emitters of high-energy gamma-
ray emission. The observation of this emission provides a powerful tool to assess the millisecond pulsar population of a cluster, is essential for
understanding the importance of binary systems for the evolution of globular clusters, and provides complementary insights into magnetospheric
emission processes.
Aims. Our goal is to constrain the millisecond pulsar populations in globular clusters from analysis of gamma-ray observations.
Methods. We use 546 days of continuous sky-survey observations obtained with the Large Area Telescope aboard the Fermi Gamma-ray Space
Telescope to study the gamma-ray emission towards 13 globular clusters.
Results. Steady point-like high-energy gamma-ray emission has been significantly detected towards 8 globular clusters. Five of them (47 Tucanae,
Omega Cen, NGC 6388, Terzan 5, and M 28) show hard spectral power indices (0.7 < Γ < 1.4) and clear evidence for an exponential cut-off
in the range 1.0−2.6 GeV, which is the characteristic signature of magnetospheric emission from MSPs. Three of them (M 62, NGC 6440 and
NGC 6652) also show hard spectral indices (1.0 < Γ < 1.7), however the presence of an exponential cut-off can not be unambiguously established.
Three of them (Omega Cen, NGC 6388, NGC 6652) have no known radio or X-ray MSPs yet still exhibit MSP spectral properties. From the
observed gamma-ray luminosities, we estimate the total number of MSPs that is expected to be present in these globular clusters. We show that
our estimates of the MSP population correlate with the stellar encounter rate and we estimate 2600−4700 MSPs in Galactic globular clusters,
commensurate with previous estimates.
Conclusions. The observation of high-energy gamma-ray emission from globular clusters thus provides a reliable independent method to assess
their millisecond pulsar populations.
Key words. pulsars: general – globular clusters: general – gamma rays: general
1. Introduction
With their typical ages of ∼1010 years, globular clusters form the
most ancient constituents of our Milky Way Galaxy. These grav-
itationally bound concentrations of ten thousand to one million
stars are surprisingly stable against collapse which implies some
source of internal energy that balances gravitation. The potential
energy of binary systems is a plausible source of this internal en-
ergy, tapped by close stellar encounters that harden the orbits of
the systems (Hut et al. 1992). Indeed, globular clusters contain
considerably more close binary systems per unit mass than the
Galactic disk which eventually show up as rich populations of
X-ray binaries (Clark 1975). This scenario is strengthened by the
observation that the number of low-mass X-ray binary systems
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containing neutron stars is directly correlated with the stellar
encounter rate (Gendre et al. 2003a). Another consequence of
this scenario is the presence of many millisecond pulsars1 (here-
after MSPs, see e.g. Camilo & Rasio 2005; Ransom 2008), also
known as “recycled” pulsars, i.e. pulsars that were spun-up to
millisecond periods by mass-accretion from a binary companion
(Alpar et al. 1992).
Observations with the Large Area Telescope (LAT) onboard
the Fermi Gamma-ray Space Telescope have confirmed MSPs
as gamma-ray sources (Abdo et al. 2009a,b). The spectral en-
ergy distribution of millisecond pulsars is characterised by hard
(1.0 <∼ Γ <∼ 2.0) power law spectra with exponential cut-offs
in the 1–3 GeV energy range (Abdo et al. 2009b). Recently,
Abdo et al. (2009c) presented the first detection of a globular
cluster (GC) in the gamma-ray domain. This GC, 47 Tuc, has
a spectral energy distribution best described by a photon index
of 1.3 ± 0.3 with a cut-off energy of 2.5+1.6−0.8 GeV (Abdo et al.
2009c) typical of the other MSPs detected to date (Abdo et al.
2009b). Further, 47 Tuc contains at least 23 MSPs, known from
radio and X-ray observations. The lack of variability over days to
months is consistent with MSP emission. In addition, folding the
data on known ephemerides from the 47 Tuc pulsars reveals no
significant detections, thus it appears that the gamma-ray emis-
sion is not due to a single MSP but rather attributable to an entire
population of MSPs in this globular cluster. Using the observed,
average efficiency of converting spin down energy into the ob-
served gamma-ray luminosity, constraints can be placed on the
MSP population (Abdo et al. 2009c).
As the number of neutron star X-ray binaries are correlated
with encounter rate and MSPs are the progeny of these systems,
it would follow that the number of MSPs per globular cluster
scales in a similar way. It is difficult to test such a correlation
using radio and X-ray observations as the former are affected
by dispersion and scattering by the turbulent ionized interstellar
medium, in particular for clusters near the Galactic bulge, while
the latter are affected by interstellar absorption rendering the de-
tection difficult due to the low count rates observed.
The gamma-ray domain is not affected by interstellar absorp-
tion and there is also the added advantage that the gamma-ray
beams may be wider than the radio/X-ray beams (e.g. Abdo et al.
2010a), which would permit more MSPs to be detected in the
gamma-ray domain than those at lower energies, thus making
gamma-ray observations ideal for testing such a correlation.
In this paper we consider gamma-ray sources that are spa-
tially consistent with GCs and that show the spectral character-
istics of MSPs, i.e. that have hard power law spectra with ex-
ponential cut-offs in the few GeV regime, that are steady, and
that are point-like. We analyse Fermi LAT data for 13 globular
clusters (see Table 1) and include in our list the 8 globular clus-
ters that have been formally associated with sources in the first
year Fermi LAT catalogue (Abdo et al. 2010b, hereafter named
1FGL sources). We add two further globular clusters that lie spa-
tially close to 1FGL sources (Omega Cen and NGC 6624), and
include also NGC 6441 due to the high stellar collision rate that
is believed to favour the formation of MSPs (Freire et al. 2008),
NGC 6752 due to its relative proximity of 4 kpc (D’Amico et al.
2002), and M 15 due to its relatively large population of known
MSPs (Anderson 1993).
1 See http://www.naic.edu/~pfreire/GCpsr.html/ for an up-
dated list.
Table 1. Globular clusters analysed in this work.
Name Other name MSPs Reason for inclusion
47 Tucanae NGC 104 23 1FGL J0023.9−7204
Omega Cen NGC 5139 0 close to 1FGL J1328.2−4729
M 62 NGC 6266 6 1FGL J1701.1−3005
NGC 6388 ... 0 1FGL J1735.9−4438
Terzan 5 ... 33 1FGL J1747.9−2448
NGC 6440 ... 6 1FGL J1748.7−2020
NGC 6441 ... 4 high collision rate
NGC 6541 ... 0 1FGL J1807.6−4341
NGC 6624 ... 4 close to 1FGL J1823.4−3009
M 28 NGC 6626 12 1FGL J1824.5−2449
NGC 6652 ... 0 1FGL J1835.3−3255
NGC 6752 ... 5 5 MSPs, nearby
M 15 NGC 7078 8 8 MSPs
Notes. The known number of MSPs (Col. 3) has been taken from
http://www.naic.edu/~pfreire/GCpsr.html
2. Observations
2.1. Data preparation
The data used in this work have been acquired by the LAT
telescope aboard the Fermi Gamma-ray Space Telescope during
continuous regular sky survey covering the period August 8th
2008–February 12th 2010 (546 days). Events satisfying the stan-
dard low-background event selection (“Diffuse” events; Atwood
et al. 2009) and coming from zenith angles <105◦ (to greatly re-
duce the contribution by Earth albedo gamma rays) were used.
Furthermore, we selected only events where the satellite rock-
ing angle was inferior to 40◦ for the first 12 months, and infe-
rior to 52◦ for the remaining period. We further restricted the
analysis to photon energies above 200 MeV; below this energy,
the effective area in the “Diffuse class” is relatively small and
strongly dependent on energy. All analysis was performed us-
ing the LAT Science Tools package, which is available from the
Fermi Science Support Center, using P6_V3 post-launch instru-
ment response functions (IRFs). These take into account pile-
up and accidental coincidence effects in the detector subsystems
that were not considered in the definition of the pre-launch IRFs.
2.2. Analysis method
For the analysis of each globular cluster we selected events
within squared regions-of-interest (ROIs) that have been
aligned in Galactic coordinates. Events have been binned
into 25 logarithmically-spaced energy bins covering the range
200 MeV–50 GeV and into spatial pixels of 0.1◦ × 0.1◦ in size
using a Cartesian projection. The size and location of the ROIs
have been chosen to avoid nearby strong sources and the bright
diffuse emission from the Galactic plane while maintaining the
largest possible coverage of the point-spread function for the
globular clusters of interest. The ROI definitions are summarised
in Table 2.
The observed events in each of the ROIs have been modelled
using components for the gamma-ray and instrumental back-
grounds and for known sources in the field. The backgrounds
are a combination of extragalactic and Galactic diffuse emis-
sions and some residual instrumental background. The Galactic
component has been modelled using the LAT standard diffuse
background model gll_iem_v02.fit for which we kept the
normalisation as a free parameter. The extragalactic and residual
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Table 2. Definition of ROIs used for analysis.
Name αJ2000 δJ2000 Size
47 Tucanae 00h24m01.7s −72◦04′42.9′′ 10◦ × 10◦
Omega Cen 13h26m45.0s −47◦28′37.0′′ 10◦ × 10◦
M 62 17h01m10.3s −30◦05′00.6′′ 6◦ × 6◦
NGC 6388 17h36m17.0s −44◦44′05.6′′ 6◦ × 6◦
Terzan 5 17h48m04.9s −24◦46′48.0′′ 6◦ × 6◦
NGC 6440 17h48m52.0s −20◦21′34.0′′ 6◦ × 6◦
NGC 6441 17h50m12.0s −37◦03′04.0′′ 6◦ × 6◦
NGC 6541 18h08m02.2s −43◦42′19.0′′ 6◦ × 6◦
NGC 6624 18h23m40.0s −30◦21′38.0′′ 6◦ × 6◦
M 28 18h23m46.0s −24◦55′19.0′′ 6◦ × 6◦
NGC 6652 18h35m45.0s −32◦59′25.0′′ 6◦ × 6◦
NGC 6752 19h10m51.0s −59◦58′54.0′′ 10◦ × 10◦
M 15 21h29m58.0s +12◦10′00.4′′ 10◦ × 10◦
Notes. Columns are (1) source name, (2) Right Ascension (J2000) of
ROI centre, (3) Declination (J2000) of ROI centre, and (4) squared size
of ROI.
instrumental backgrounds have been combined into a single
component which has been taken as being isotropic. The spec-
trum of this component has been modelled using the tabulated
model isotropic_iem_v02.txt and the normalisation has
been kept as a free parameter2. In addition to the diffuse com-
ponents, we included all point sources (except for the source
that corresponds to the globular cluster of interest) from the
first-year catalogue (Abdo et al. 2010b) that were detected with
TS ≥ 25 for a given ROI in the background model. As usual,
the Test Statistic TS is defined as twice the difference between
the log-likelihood with (L1) and without (L0) the source, i.e.
TS = 2(L1 − L0) (TS = 25 corresponds to a detection signifi-
cance of ∼4σ, Abdo et al. 2010b). In general, the spectral dis-
tributions of the point sources have been fitted using power law
models for which we kept the total flux and the spectral index as
free parameters. Only if a point source has been identified as a
gamma-ray pulsar, we fitted its spectral distribution using an ex-
ponentially cut-off power law for which we kept the normalisa-
tion, the spectral index and the cut-off energy as free parameters.
As a first analysis step, we localised the gamma-ray emis-
sion by fitting a point source on top of the background model
for a grid of test positions using the binned maximum likelihood
fitting procedure gtlike. For each ROI, the grid has been cen-
tred on the nominal position of the globular cluster3 and was
comprised of 20 × 20 positions with a spacing of 3′. We mod-
elled the spectrum of the point source using a simple power law
for which we kept the integrated flux and the spectral index as
free parameters. The TS values obtained for the point source at
the grid positions were then interpolated using a minimum cur-
vature surface method to approximate the TS surface near the
globular cluster. This surface was then used to localise TSmax,
the position (αJ2000, δJ2000) at which TS is maximised. The 95%
confidence region for the true source location was derived from
the surface contour that fulfils TSmax − 6.0. For simplicity, we
approximated this contour by a circle with radius r95.
As next step, we determined the spatial extent of the gamma-
ray emission by replacing the point source in the grid search
by 2D Gaussian-shaped intensity profiles and by repeating
the search for various Gaussian extents σext. Typically, we
2 The models can be downloaded from http://fermi.gsfc.nasa.
gov/ssc/data/access/lat/BackgroundModels.html
3 Taken from SIMBAD.
performed the grid search for σext = 0.1◦, 0.2◦, and 0.3◦, but
eventually we also performed runs for σext = 0.05◦ and 0.4◦ to
better constrain the source extent. The dependence of TSmax on
σext was then determined by adjusting a parabola to the pairs
(TSmax, σext) of values, which in all cases gave a satisfactory fit
near the maximum. Using this parabola we then determined the
maximum TSmax and the corresponding σext as the maximum
likelihood estimate of the source extent. All the LAT sources
were consistent with being point sources, and we determined the
2σ upper extension limit from the parabola by searching the σext
for which the TS decreased by 4 from its maximum value. If the
optimum σext was formally >0, we added this (generally small)
offset to the upper limit.
Once we established that the gamma-ray source is spatially
consistent with the globular cluster and that the source is not ex-
tended, we determined the spectral characteristics of the source
by fitting a point source at the nominal position of the globular
cluster on top of the background model to the data. We again
used the binned maximum likelihood fitting procedure gtlike
for this purpose. For the spectral model of the source we used
an exponentially cut-off power law N(E) = N0E−Γe−E/Ec , with
normalisation N0, spectral index Γ, and cut-off energy Ec. We es-
timated the significance sc of the cut-off by repeating the fit us-
ing a simple power law model, and by using sc =
√
TSc − TSp,
where TSc and TSp are the TS values obtained using the expo-
nentially cut-off power law and the simple power law, respec-
tively.
We determined 68% confidence intervals for all spectral
parameters by successively varying each parameter while opti-
mising the others until TS = TSmax − 1.0 is fulfilled. The result-
ing statistical parameter uncertainties are to first order consis-
tent with the values that we obtained using gtlike, which are
estimated from the covariance matrix of the parameters at max-
imum likelihood. While the latter uncertainties are by definition
symmetric about the maximum likelihood parameter values, our
method allows for the determination of asymmetric confidence
intervals, which are particularily relevant for describing the sta-
tistical uncertainty in the measurements of Ec.
In addition to the statistical uncertainties we also estimated
systematic uncertainties for all spectral parameters that arise
from uncertainties in the precise knowledge of the effective area
of the LAT telescope and of its energy dependence. We do this
by repeating the gtlike fits using modified instrument response
functions that bracket the uncertainties in the effective area. For
each parameter we quote as systematic uncertainty the maximum
parameter offset that is obtained with respect to the analysis done
with the P6_V3 IRF.
We also searched for possible flux variability of the sources
associated with the globular cluster by fitting our source model
to the data on a monthly basis. For this analysis we fixed the
power law spectral indices of all sources and the normalisation
of the isotropic diffuse component to the values we obtained for
the full dataset. The normalisation of the Galactic diffuse compo-
nent was kept as a free parameter due to the fact that this com-
ponent was found to vary significantly, in particular for ROIs
that are close to the Galactic plane. From this analysis we ob-
tained lightcurves for all globular clusters that we fitted to a con-
stant flux model using a χ2 minimisation procedure. Since we
fit lightcurves for 17 months of data, we have 16 degrees-of-
freedom in this minimisation, and the source can be considered
as not being constant at the 68% or 95% confidence levels if
χ2
month > 18.1 or >26.3, respectively.
Finally, we derived the spectral energy distributions (SEDs)
of the globular clusters by dividing the energy range from
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200 MeV to 20 GeV into 8 logarithmically-spaced energy bins,
and by fitting the fluxes or normalisations of all model compo-
nents independently for each bin. For all sources, we assumed
simple power law models with a fixed spectral index of Γ = 2.1
within each energy bin. Since the energy bins chosen are rel-
atively narrow, the precise value of the slope has little impact
on the resulting spectra. The normalisations of the diffuse com-
ponents (Galactic diffuse and isotropic backgrounds) are fitted
independently for each energy bin, which makes this analysis
less sensitive to systematic uncertainties in the spectral energy
distribution of these model components.
We also note that we searched for pulsations from MSPs
in globular clusters and, to date, no significant pulsations have
been reported from any of the pulsars that has been searched.
However, we only have accurate ephemerides (derived from
times of arrival measured with the Parkes, Nancay, and Jodrell
Bank radio telescopes) for 15 globular cluster MSPs, limiting
our search to only ∼10% of the known globular cluster pulsar
population. This illustrates the pressing need for more contem-
poraneous timing solutions in order to reveal the gamma-ray pul-
sations from globular cluster MSPs.
2.3. Results
For 11 of the 13 ROIs analysed, a gamma-ray source has been
found in the Fermi LAT data that is spatially consistent with a
globular cluster. For two ROIs (NGC 6441 and NGC 6624) we
were unable to find a convincing gamma-ray counterpart; how-
ever, gamma-ray sources were detected close by to both globular
clusters. For NGC 6441 we found evidence for a faint gamma-
ray source (TS = 29) that we localised at αJ2000 = 17h50.5m and
δJ2000 = −36◦52′ with r95 = 7.5′, yet with an offset of 11.7′,
the globular cluster is located just outside the 99% error contour.
NGC 6624 is close to 1FGL J1823.4−3009 (Abdo et al. 2010b)
which we detected with TS = 43, and which we localised at
αJ2000 = 18h23.5m and δJ2000 = −30◦13′ with r95 = 6.3′. With
an offset of 8.6′, NGC 6624 is also located just outside the 99%
error contour of the gamma-ray source. Formally, we can not
establish an association of NGC 6441 and NGC 6624 with the
gamma-ray sources, and hence we excluded both objects from
further analysis. Both gamma-ray sources, however, are rather
faint, and more data are needed before an association of these
sources with globular clusters definitely can be excluded.
Three of the 11 gamma-ray sources that are spatially con-
sistent with a globular cluster have TS < 25 (NGC 6541,
NGC 6752, and M 15), hence we cannot claim a significant
detection for these cases. NGC 6541 has been associated in
the first year catalogue with 1FGL J1807.6−4341 (Abdo et al.
2010b), yet with TS = 25.3 this source was just barely above the
threshold of TS = 25 used for compilation of the catalogue. In
our dedicated analysis we find a lower detection significance of
TS = 12.0 for the source, which can be explained by differences
in the analysis method and data selection with respect to the cat-
alogue analysis. In particular, the catalogue analysis determined
TS using an unbinned maximum likelihood analysis which has
recently been recognized to provide larger TS values in several
low-latitude fields than the binned analysis
This leaves us with 8 significant globular cluster candidates
for which we show smoothed raw and residual counts maps in
Fig. 1. For each of these clusters we determined fluxes and spec-
tral parameters using exponentially cut-off power laws. For the
3 non-significant globular clusters we derived formal 2σ upper
flux limits by fitting a point source at the nominal cluster posi-
tion to the data for which we increased the flux, starting from
its maximum likelihood value, until the TS decreased by 4 with
respect to the maximum. As a spectral model we used an expo-
nentially cut-off power law for which we fixed the spectral index
and the cut-off energy to the weighted average values of Γ = 1.4
and Ec = 1.6 GeV that were obtained for the 8 significantly de-
tected globular cluster candidates. We added to these statistical
upper limits the systematic uncertainty that has been obtained
using the bracketing IRFs (cf. Sect. 2.2) and that accounts for
uncertainties in the effective area of the LAT. The fluxes and
spectral characteristics as well as the maximum likelihood lo-
cations of the gamma-ray sources are summarised in Table 3.
Quoted uncertainties are statistical and systematic.
Table 3 quotes also the variability indicator χ2
month, which is
inferior to 26.3 for all globular cluster candidates, indicating that
none of the gamma-ray sources exhibit significant time variabil-
ity. All 8 sources thus match the expected property of globular
clusters for being non-variable sources of gamma rays. Table 3
also shows that the 8 significant sources exhibit the expected
spectral characteristics of globular clusters: a flat (Γ < 2) power
law spectral index with an exponential cut-off in the few GeV
domain. For two of the sources (M 62 and NGC 6440), how-
ever, the statistical significance of the cut-off is sc < 3σ. More
data are clearly needed here before definite conclusions about
the reality of the exponential cut-off can be drawn. Finally, we
show in Fig. 2 the spectral energy distributions of the 8 signif-
icant globular cluster candidates. In the following we comment
on the analysis results for each of these globular clusters.
2.4. Comments on individual clusters
2.4.1. 47 Tucanae
47 Tuc was the first globular cluster to be associated with a
gamma-ray source detected by Fermi LAT (Abdo et al. 2009c).
The maximum likelihood position of the gamma-ray source is
only 1.7′ offset from the cluster core, which is well inside the
95% confidence error radius of 3.3′. The spatial and spectral
characteristics that we derive from the present dataset are com-
patible with those published in our previous work (Abdo et al.
2009c), yet the ∼2.8 times longer exposure now allows us to
constrain the spectral source parameters considerably better. In
particular, the uncertainty on the energy flux of 47 Tuc has been
reduced by a factor∼2 to less than 10%, improving the constraint
on the total gamma-ray luminosity of the cluster, and hence on
the expected population of millisecond pulsars (cf. Sect. 3).
2.4.2. Omega Cen
Omega Cen is one of the globular clusters in our list for which
no MSP has so far been detected. Omega Cen is situated near
the southern giant radio-lobe of the nearby Cen A radio galaxy
which is also an extended source of GeV gamma rays (Abdo
et al. 2010c). To account for emission from the radio lobes in
our analysis we included a spatial template based on the 22 GHz
WMAP microwave map (Hinshaw et al. 2009) in our back-
ground model. Formally, the position of the gamma-ray source
near Omega Cen (1FGL J1328.2−4729) is inconsistent with
the location of the globular cluster. It turned out, however, that
1FGL J1328.2−4729 is a superposition of two distinct sources
that can be separated thanks to their different spectral charac-
teristics. While the first source shows a cut-off in the few GeV
domain, the second source is rather hard (Γ = 1.6±0.2), with no
cut-off and can be clearly isolated from the first one by select-
ing only events >10 GeV. This results in a best fitting location
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Fig. 1. Gaussian kernel smoothed (σ = 0.1◦) counts maps of the ROIs for the 8 significant globular cluster candidates. The insets show adaptively
smoothed background subtracted counts maps for a 3◦ × 3◦ large region around the globular cluster. Circles indicate the nominal locations of the
globular clusters.
of αJ2000 = 13h28.7m and δJ2000 = −47◦30′ with a 95% error
radius of r95 = 4.0′. Alternatively, we fixed a point source at
the location of Omega Cen and fitted the location of the residual
counts to αJ2000 = 13h28.8m and δJ2000 = −47◦29′ with a 95%
error radius of r95 = 3.1′. Both locations are spatially consistent
with the radio source SUMSS J132840−472748, which has for-
mally been associated to 1FGL J1328.2−4729 in the Fermi LAT
first year catalogue of active galactic nuclei (Abdo et al. 2010d).
The gamma-ray source is also consistent with the radio source
PMN J1328−4728 and the X-ray sources 1WGA J1328.6−4727
and 1RXS J132846.7−472759, which all are possibly just dif-
ferent designators for the same source detected by other instru-
ments.
We thus include this source in our background model and
re-determine the localisation of the source that is only visible
below a few GeV. This results in a maximum likelihood position
of αJ2000 = 13h26.5m and δJ2000 = −47◦29′ with a 95% error
radius of r95 = 7.5′. This position is 3.2′ offset from the centre
of Omega Cen, and thus the gamma-ray source is spatially fully
consistent with the location of the globular cluster.
2.4.3. M 62
M 62 has formally been associated with 1FGL J1701.1−3005
(Abdo et al. 2010b) and also our maximum likelihood position
is only 1.6′ offset from the core of the globular cluster, which is
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Table 3. Gamma-ray characteristics of globular clusters.
Name αJ2000 δJ2000 r95 σext TS χ2month Photon flux Energy flux Γ Ec sc
47 Tucanae 00h23.8m −72◦04′ 3.3′ <4.8′ 603.3 9.6 2.9+0.6+0.4−0.5−0.3 2.5+0.2+0.2−0.2−0.2 1.4+0.2+0.2−0.2−0.2 2.2+0.8+0.3−0.5−0.2 5.6
Omega Cen 13h26.5m −47◦29′ 7.5′ <8.4′ 50.0 14.6 0.9+0.5+0.3−0.4−0.2 1.0+0.2+0.1−0.2−0.1 0.7+0.7+0.4−0.6−0.4 1.2+0.7+0.2−0.4−0.2 4.0
M 62 17h01.1m −30◦08′ 4.4′ <7.2′ 107.9 16.0 2.7+1.0+1.9−0.9−0.8 2.1+0.3+0.5−0.3−0.1 1.7+0.3+0.4−0.3−0.5 4.4+3.8+17.7−1.8−1.8 2.5
NGC 6388 17h35.9m −44◦41′ 5.7′ <9.0′ 86.6 13.8 1.6+1.0+2.0−0.6−0.6 1.6+0.3+0.6−0.3−0.2 1.1+0.7+0.8−0.5−0.8 1.8+1.2+1.8−0.7−0.6 3.3
Terzan 5 17h47.9m −24◦48′ 2.9′ <9.0′ 341.3 25.5 7.6+1.7+3.4−1.5−2.2 7.1+0.6+1.0−0.5−0.5 1.4+0.2+0.4−0.2−0.3 2.6+0.7+1.2−0.5−0.7 7.1
NGC 6440 17h48.8m −20◦21′ 5.2′ <8.4′ 65.7 5.9 2.9+2.7+4.4−1.3−1.1 2.2+0.9+1.2−0.5−0.2 1.6+0.5+0.6−0.5−0.8 3.1+3.3+∞−1.4−1.1 1.4
M 28 18h24.4m −24◦51′ 8.0′ <15.6′ 77.9 20.6 2.6+1.3+2.2−1.0−0.9 2.0+0.4+0.6−0.3−0.3 1.1+0.7+0.6−0.5−0.7 1.0+0.6+0.4−0.3−0.2 4.3
NGC 6652 18h35.7m −33◦01′ 7.5′ <9.6′ 54.8 9.8 0.7+0.5+0.2−0.3−0.1 0.8+0.2+0.1−0.1−0.1 1.0+0.6+0.3−0.5−0.3 1.8+1.2+0.4−0.6−0.3 3.2
NGC 6541 18h07.9m −43◦41′ 20.1′ ... 12.0 ... <1.1 <0.8 (1.4) (1.6) ...
NGC 6752 19h10.3m −59◦56′ 6.3′ ... 13.7 ... <0.7 <0.5 (1.4) (1.6) ...
M 15 21h29.4m +12◦06′ 6.9′∗ ... 5.4 ... <0.6 <0.5 (1.4) (1.6) ...
Notes. Columns are (1) source name, (2) fitted Right Ascension (J2000) of LAT source, (3) fitted Declination (J2000) of LAT source, (4) 95%
confidence level error radius (∗ for M 15 the 68% confidence level error radius is quoted because the small significance of the detection does not
allow to define a meaningful 95% confidence level error radius), (5) 2σ upper limit on source extent, defined as σ of a 2D Gaussian intensity
profile, (6) value of Test Statistic, (7) χ2
month as a measure of source variability, (8) integrated >100 MeV photon flux in units of 10−8 ph cm−2 s−1,
(9) integrated >100 MeV energy flux in units of 10−11 erg cm−2 s−1, (10) spectral index Γ of exponential cut-off power law, assuming N(E) ∝
E−Γe−E/Ec , (11) cut-off energy Ec in GeV, and (12) significance of exponential cut-off in units of Gaussian σ.
thus well within r95 = 4.4′. The gamma-ray source shows only
marginal (sc = 2.5) evidence for an exponential cut-off and ex-
hibits the largest formal cut-off energy (Ec = 4.4+3.8+17.7−1.8−1.8 GeV)
of all sources. The SED (cf. Fig. 2) shows no clear indication
for a distinct cut-off, and if there were not a lack of flux be-
low ∼600 MeV, the SED would probably also be compatible
with a soft power law. M 62 is located in a region of intense
Galactic diffuse emission (angular distance from the Galactic
centre <10◦; cf. Fig. 1) which makes any proper extraction of
spectral parameters difficult. In particular, we recognised that
the source spectrum is rather sensitive to the exact choice of
the ROI, which is readily explained by systematic uncertainties
in the model of Galactic diffuse emission that we used for the
analysis. We thus qualify the gamma-ray source associated with
M 62 only as possible globular cluster candidate (in contrast to
being a plausible candidate), and await the accumulation of more
data before drawing any definite conclusions.
2.4.4. NGC 6388
NGC 6388 has formally been associated with
1FGL J1735.9−4438 (Abdo et al. 2010b). Our position is
consistent with that of 1FGL J1735.9−4438 and NGC 6388 is
found right on the 95% confidence contour of the gamma-ray
source, at an angular separation of 5.7′. The SED shows a clear
cut-off at Ec = 1.8+1.2+1.8−0.7−0.6 GeV which is typical of the cut-off
energies that are observed for MSPs (Abdo et al. 2009b). The
Fermi LAT source thus qualifies as a plausible candidate for a
globular cluster. We note that no MSP has so far been detected
in this GC.
2.4.5. Terzan 5
Terzan 5 has formally been associated with 1FGL J1747.9−2448
(Abdo et al. 2010b) and our maximum likelihood position is off-
set by 2.4′ from the cluster centre, which is inferior to r95 = 2.9′
for this source. 1FGL J1747.9−2448 has recently been studied
by Kong et al. (2010). Using an exponentially cut-off power law
model, they obtained a spectral index of Γ = 1.9 ± 0.2, a cut-off
energy of Ec = 3.8± 1.2 GeV, and 0.1− 10 GeV photon and en-
ergy fluxes of 2×10−7 ph cm−2 s−1 and 1.2×10−10 erg cm−2 s−1,
respectively. Our analysis confirms the presence of the expo-
nential cut-off at a significance of 7.1σ, yet with slightly dif-
ferent spectral parameters. In particular, our fluxes are lower by
about a factor of 2, and our SED (our Fig. 2) more closely fol-
lows an exponentially cut-offmodel rather than the SED derived
by Kong et al. (2010, their Fig. 2). Possibly, the choice of a
rather large ROI with a radius of 15◦ for their analysis intro-
duced some systematic uncertainties due to the inaccurate sub-
traction of Galactic diffuse emission in this complex region near
the Galactic centre. We used a rectangular ROI of 6◦ ×6◦ for our
analysis which considerably reduces the impact of the Galactic
diffuse model on the analysis, and which allows for a more reli-
able determination of the spectral parameters of the source. The
spectral parameters we obtain for Terzan 5 are indeed very close
to those observed for 47 Tuc, making the gamma-ray source a
very plausible candidate for being a globular cluster.
2.4.6. NGC 6440
NGC 6440 has formally been associated with
1FGL J1748.7−2020 (Abdo et al. 2010b), and our fitted
position is offset by 1.3′ from the cluster core, well within
r95 = 5.2′. The SED, however, shows no convincing evidence
for an exponential cut-off, and also the spectral analysis results
in only sc = 1.4σ, too small to claim the detection of a cut-off.
The spectral analysis may have suffered from the proximity
of the Galactic plane and the related uncertainties due to the
subtraction of the diffuse emission, as well as the proximity of a
bright gamma-ray pulsar (PSR J1741−2054, Abdo et al. 2009d).
In any case, the gamma-ray source associated with NGC 6440 is
a relatively faint source, and more data are required to allow for
an accurate spectral characterisation of the emission. Pending
the acquisition of these data we thus qualify the source only as
a possible candidate for being a globular cluster.
Page 6 of 11
A. A. Abdo et al.: A population of gamma-ray emitting globular clusters seen with the Fermi Large Area Telescope
Fig. 2. Spectral energy distributions of the 8 significant globular cluster candidates. Lines indicate the exponentially cut-off power law models that
have been fitted to the data using the binned maximum likelihood fitting procedure, and for which the spectral parameters are quoted in Table 3.
The dotted part of the lines indicate the extrapolation of the exponentially cut-off power law model towards energies below 200 MeV.
2.4.7. M 28
M 28 has been formally associated with 1FGL J1824.5−2449
(Abdo et al. 2010b), and our source position is offset by only
1.6′ from the centre of the cluster, well within the 95% error
radius of 8.0′. Figure 1 suggests a somewhat elongated shape for
the gamma-ray source that may indicate a superposition of two
objects, yet the source is formally consistent with a point source,
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although with the largest of all upper limits of σext < 15.6′. The
SED of M 28 shows a clear exponential cut-off, which is detected
at a significance level of 4.3σ, the third largest significance after
Terzan 5 and 47 Tuc. The gamma-ray source associated to M 28
thus qualifies as a plausible globular cluster candidate.
Note that Pellizzoni et al. (2009) have reported the detec-
tion (at 4.2σ significance) of pulsations from PSR J1824−2452A
with the AGILE satellite during a 5-day interval in August 2007,
while no pulsations have been seen for other periods of com-
parable duration. PSR J1824−2452A is one of the 12 known
MSPs in M 28 and ranks among the youngest and most energetic
millisecond pulsars that are known (Knight et al. 2006). The
>100 MeV flux of (18 ± 5) × 10−8 ph cm−2 s−1 that Pellizzoni
et al. (2009) quote for the 5-day period is significantly larger
than the flux of (2.6± 1.3)× 10−8 ph cm−2 s−1 that we measured
from the cluster using our dataset. Searches for pulsations from
PSR J1824−2452A in the Fermi LAT data have so far not re-
vealed any significant detection. Furthermore, we did not find
any evidence for significant flux variations from M 28 on time-
scales from 1 week to 1 month. Typical flux measurement uncer-
tainties for 1 week, however, amount to ±8 × 10−8 ph cm−2 s−1
(1σ), hence flares from M 28 of the duration and amplitude
quoted by AGILE formally cannot be excluded by our data.
2.4.8. NGC 6652
NGC 6652 has been formally associated with 1FGL
J1835.3−3255 (Abdo et al. 2010b), and our source posi-
tion is offset by 1.7′ from the cluster, well below r95 = 7.5′. The
SED does not reveal a convincing exponential cut-off although
the spectral analysis suggests sc = 3.2σ, mainly due to the lack
of flux below ∼600 MeV. The gamma-ray source associated
with NGC 6652 is a rather faint source, and also here, more
data are required to better constrain the SED before definite
conclusions should be drawn. Pending the acquisition of these
data we thus qualify the source only as a possible candidate for
being a globular cluster. Establishing a firm exponential cut-off
is particularily interesting in this case since so far no MSP has
been detected in NGC 6652.
3. Discussion
3.1. Omega Cen, NGC 6388 and NGC 6652
Three of the globular clusters for which we detected gamma-
ray counterparts, Omega Cen, NGC 6388 and NGC 6652, de-
serve attention, since so far no MSPs have been detected in
these objects. Present pulsar searches in the radio and X-ray
domains are severely limited by the instrument sensitivity, and
only in a few examples (e.g. 47 Tuc and M 15) has the end of
the pulsar luminosity function possibly been reached (Camilo &
Rasio 2005). In some cases, this may simply be because pul-
sars are generally intrinsically weak objects, and globular clus-
ters are often distant. Interstellar scattering, which broadens pul-
sations because of multipath propagation, can also be a major
obstacle, especially for MSPs in clusters at low Galactic lati-
tudes. Furthermore, interstellar absorption hinders detection in
the X-ray range, in particular for clusters that are situated near
the Galactic plane.
NGC 6388 and NGC 6652 are indeed the most distant objects
in our list of globular clusters for which gamma-ray emission
is significantly detected (see Table 4). Among the 26 globular
Table 4. Isotropic gamma-ray luminosities and expected numbers of
MSPs.
Name d (kpc) Lγ (1034 erg s−1) NMSP
47 Tucanae 4.0 ± 0.4(1) 4.8+1.1−1.1 33+15−15
Omega Cen 4.8 ± 0.3(2) 2.8+0.7−0.7 19+9−9
M 62 6.6 ± 0.5(3) 10.9+3.5−2.3 76+38−34
NGC 6388 11.6 ± 2.0(4) 25.8+14.0−10.6 180+120−100
Terzan 5 5.5 ± 0.9(5) 25.7+9.4−8.8 180+100−90
NGC 6440 8.5 ± 0.4(6) 19.0+13.1−5.0 130+100−60
M 28 5.1 ± 0.5(7) 6.2+2.6−1.8 43+24−21
NGC 6652 9.0 ± 0.9(8) 7.8+2.5−2.1 54+27−25
NGC 6541 6.9 ± 0.7(9) <4.7 <47
NGC 6752 4.4 ± 0.1(10) <1.1 <11
M 15 10.3 ± 0.4(11) <5.8 <56
Notes. References to the distance estimates are: (1) McLaughlin et al.
(2006); (2) van de Ven et al. (2006); (3) Beccari et al. (2006); (4) Moretti
et al. (2009); (5) Ortolani et al. (2007); (6) Ortolani et al. (1994); (7)
Rees & Cudworth (1991); (8) Chaboyer et al. (2000); (9) Lee & Carney
(2006); (10) Sarajedini et al. (2007); (11) van den Bosch et al. (2006).
clusters in which MSPs have so far been detected4, 6 have dis-
tances that are comparable to or larger than those of NGC 6388
and NGC 6652. Four of these clusters (NGC 1851, M 53, M 3,
and M 15) show considerably lower dispersion measures than
NGC 6388 and NGC 6652, hence radio pulsars are more eas-
ily detected in these systems despite their large distances. The
two other clusters (NGC 6441 and NGC 6517) have dispersion
measures that are comparable to the estimates for NGC 6388 and
NGC 6652, yet uncertainties in the dispersion measure estimates
(Cordes & Lazio 2002) or selection effects in the radio surveys
that are very difficult to quantify (Hessels et al. 2007) may ex-
plain why no MSPs have so far been detected in these clusters.
Omega Cen is substantially closer than NGC 6388 and
NGC 6652, at a distance that is comparable to that of 47 Tuc
(Bono et al. 2008). However, while 47 Tuc is situated at high
galactic latitudes with a correspondingly small dispersion mea-
sure of ∼25 pc cm−3, Omega Cen is closer to the galactic plane
and has an estimated dispersion measure of 126 pc cm−3 (Cordes
& Lazio 2002), so MSPs searches will be more difficult in
Omega Cen compared to 47 Tuc. Omega Cen has been searched
for radio pulsars by Edwards et al. (2001) with the Parkes 64 m
radio telescope at 660 MHz without success. Current X-ray
observations of this cluster with Chandra and XMM-Newton
(Haggard et al. 2009; Gendre et al. 2003b) are not deep enough
to uniquely identify MSPs. However, Haggard et al. (2009) note
that their Chandra observations do not rule out the presence of
MSPs, as numerous sources occupy the region of the colour-
magnitude diagram (CMD) where MSPs would be expected to
lie. They compared their X-ray CMD with that of Grindlay et al.
(2001) for 47 Tuc and adjusted for the somewhat larger hydrogen
column density to Omega Cen versus 47 Tuc (and slightly differ-
ent distances and exposure times). Eighteen objects are found in
the range of brightness and colour expected for MSPs in Omega
Cen. This range of colours is also typical of chromospherically
active single stars and binaries, but many or all of these objects
may be MSPs. Our estimate is also commensurate with the 28
4 See http://www.naic.edu/~pfreire/GCpsr.html
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(with an rms dispersion of 6) MSPs predicted via two body tidal
capture (Di Stefano & Rappaport 1992).
3.2. Expected MSP populations
Under the assumption that MSPs share the same characteristics
in the various globular clusters that we studied, we may use the
observed gamma-ray luminosities to obtain estimates on the to-
tal number of MSPs expected to reside in each cluster. Here we
closely follow the formalism that has been developed by Abdo
et al. (2009c) to estimate the size of the MSP population in
47 Tuc. The total number NMSP of MSPs present in a globular
cluster is estimated from the isotropic gamma-ray luminosity of
the cluster Lγ, the average spin-down power 〈 ˙E〉 of MSPs, and
the estimated average spin-down to gamma-ray luminosity con-
version efficiency 〈ηγ〉 using
NMSP =
Lγ
〈 ˙E〉〈ηγ〉
· (1)
We compute the isotropic gamma-ray luminosity using Lγ =
4πS d2, where S is the observed energy flux and d the distance
to the globular cluster. 〈 ˙E〉 for the pulsar populations in individ-
ual clusters are only poorly known since measurements of ˙E are
significantly affected by acceleration in the gravitational poten-
tial of the globular cluster (Bogdanov et al. 2006). We therefore
adopt a value of 〈 ˙E〉 = (1.8±0.7)×1034 erg s−1 for all clusters as a
best estimate that has been derived by comparing the log ˙P distri-
bution of Galactic field MSPs to the acceleration corrected log ˙P
distribution obtained for MSPs in 47 Tuc (Abdo et al. 2009c).
This value is close to the value of 〈 ˙E〉 = 3.0 × 1034 erg s−1
that is obtained as average for Galactic field MSPs from the
ATNF catalogue. Since intrinsically luminuous pulsars are more
easily detected, this average is likely biased towards high val-
ues. Limiting the average to the local (<1 kpc) Galactic field
MSPs in the ATNF catalogue indeed reduces the average value
to 〈 ˙E〉 = 1.1 × 1034 erg s−1, consistent with our adopted value.
Furthermore, we assume 〈ηγ〉 = 0.08 as derived from observa-
tions of nearby MSPs (Abdo et al. 2009c). The results are sum-
marised in Table 4. The statistical and systematic uncertainties
in the energy flux have been added in quadrature and we quote
the resulting uncertainty from that combination for Lγ and NMSP.
It is encouraging to note that the estimates of MSP popula-
tions in the above globular clusters are very similar to theoreti-
cal and/or observational constraints made in other wavelengths.
In Terzan 5, 33 MSPs are known so far and many more are ex-
pected based on the extrapolation of the radio luminosity func-
tion (Ransom et al. 2005). Indeed, by comparing the total radio
luminosity of Terzan 5 to the radio luminosity function of field
pulsars, Fruchter & Goss (2000) estimate the number of pulsars
in the cluster to be 60–200, and also Kong et al. (2010) estimate
that the number of pulsars in Terzan 5 could be as large as ∼200.
For NGC 6440, Freire et al. (2008) estimate that it may house
as many pulsars as Terzan 5, a prediction that is compatible with
our observations. Heinke et al. (2005) estimate that a total of
∼25 MSPs exist in 47 Tuc (<60 at 95% confidence), regardless
of their radio beaming fraction, based on their deep Chandra
X-ray observations of this cluster. This is comparable to the up-
per limit of 30 MSPs derived by McConnell et al. (2004) from
the radio luminosity distribution of pulsars. As noted above,
Haggard et al. (2009) and Di Stefano & Rappaport (1992) ob-
tain similar estimates for the number of MSPs in Omega Cen as
well. Kulkarni et al. (1990) used radio observations of Galactic
globular clusters visible from the northern hemisphere and took
Fig. 3. Predicted number of MSPs versus stellar encounter rate Γe.
Horizontal error bars indicate the uncertainties in Γe due to the distance
uncertainties given in Table 4 and due to uncertainties in θc that we es-
timated from the spread of values quoted in the recent literature. The
data have been fitted by a linear relation NMSP = 0.5 × Γe + 18.
into account selection effects in the various radio surveys, and
then after estimating the relative efficiency of pulsar production
in the individual clusters, produced a census of the cluster pop-
ulation of pulsars. Their estimates are surprisingly close to ours
where they deduce 150 MSPs in Terzan 5, 86 in NGC 6440, 18
in M 28, 21 in M 15 but only 5 in NGC 6652, the latter being the
only cluster for which they estimate a quantity that is remark-
ably dissimilar to our work (see Table 4). We recall, however,
that we classified NGC 6652 only as a possible globular cluster
candidate because of the rather weak evidence for an exponential
cut-off in the spectrum. The acquisition of more data is definitely
required before any firm conclusions about the number of MSPs
in NGC 6652 should be drawn.
3.3. Stellar encounters and the formation of MSPs
It has been shown for globular clusters that the number of neu-
tron star X-ray binaries is correlated with the stellar encounter
rate Γe (see Sect. 1 and Gendre et al. 2003a). Since MSPs are
believed to be the progeny of these systems, we may expect a
similar correlation between our estimated number of MSPs (or
equivalently the observed gamma-ray luminosity) and Γe.
To test the link between the formation of MSPs and the stel-
lar encounter rate, we compute the latter using Γe = ρ1.50 r
2
c , where
ρ0 is the central cluster density, given in units of L pc−3, and rc
is the cluster core radius, given in units of pc. We used the cen-
tral cluster densities and angular core radii θc quoted in Harris
(1996) (February 2003 revision) along with the distance esti-
mates listed in Table 4 using ρ0 = ρHarris0 d
Harris/d (Djorgovski
1993), and using rc = d tan θc. We then normalised the stellar
encounter rates so that Γe = 100 for M 62 (for M 62 we obtain
ρ1.50 r
2
c = 6.5 × 106 L1.5 pc−2.5).
Figure 3 shows evidence for a linear correlation between
the predicted numbers of MSPs and the stellar encounter rates.
Taking into account the uncertainties, the correlation is well fit-
ted by NMSP = (0.5± 0.2)× Γe + (18± 9) (correlation coefficient
0.7). A similar correlation (not shown) is obtained if we plot the
isotropic gamma-ray luminosity versus the encounter rate, since
NMSP and Lγ are linearly related by Eq. (1). The correlation is
well fitted by Lγ = (5.5 ± 1.9) × 1032 × Γe + (2.6 ± 0.7) ×
1034 erg s−1.
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Using our correlation we predict 2600−4700 MSPs that are
observable in gamma rays in Galactic globular clusters. Kulkarni
et al. (1990) estimate a total of ∼10 000 pulsars in Galactic glob-
ular clusters, subject to uncertainties in pulsar beaming and bi-
narity. It has been suggested that the rare electron-capture accre-
tion induced collapse channel will have a low kick velocity and
may thus dominate the final cluster MSP population (Ivanova
et al. 2008). However, since binaries dominate the production
channels, the extrapolation from the observed sample to the to-
tal population based on encounter rate, used for the estimate of
the total pulsar population by Kulkarni et al. (1990), should still
be relevant. On the low end, Heinke et al. (2005) estimated the
Galactic globular cluster pulsar population as 700, essentially
from X-ray observations and the stellar encounter rate, the latter
being commensurate with the estimate of Wijers & van Paradijs
(1991) which was deduced from radio observations. Fruchter &
Goss (1990) deduced the total number of MSPs in the Galactic
globular system to lie between 500 and 2000, but concluded that
the expected number of pulsars in a globular cluster depends
only weakly on the stellar collision rate.
It appears that our independent method of determining the
number of MSPs in Galactic globular clusters through gamma-
ray observations is entirely compatible with earlier estimates.
4. Conclusions
An analysis of Fermi LAT data from 13 globular clusters has
revealed 8 significant, point-like and steady gamma-ray sources
that are spatially consistent with the locations of the clusters.
Five of them (47 Tuc, Omega Cen, NGC 6388, Terzan 5, and
M 28) show hard spectral power law indices (0.7 < Γ <
1.4) and clear evidence for an exponential cut-off in the range
1.0−2.6 GeV, which is the characteristic signature of magneto-
spheric emission from MSPs. We thus classify these 5 sources
as plausible globular cluster candidates. Three of them (M 62,
NGC 6440 and NGC 6652) also show hard spectral indices
(1.0 < Γ < 1.7), however the presence of an exponential cut-
off cannot unambiguously be established. More data are required
before definite conclusions can be drawn; hence we qualify these
3 sources as possible globular cluster candidates.
From the 8 globular clusters that are associated with sig-
nificant gamma-ray sources, 5 are known to harbour MSPs. In
Omega Cen, NGC 6388 and NGC 6652, however, no MSPs have
so far been detected, neither by radio nor by X-ray observa-
tions. The observation of gamma-ray signatures that are char-
acteristic of MSPs provides strong support that these GCs in-
deed also harbour important populations of MSPs. In particular,
we predict from the observed gamma-ray luminosities that the
total MSP populations amount to 10–30 (Omega Cen), 80–300
(NGC 6388), and 30–80 (NGC 6652) in these clusters. Deep ra-
dio and X-ray follow-up observations may help to unveil first
members of these populations.
Our predicted number of MSPs shows evidence for a posi-
tive correlation with the stellar encounter rate in a similar way
to their progenitors, the neutron star low mass X-ray binaries.
This correlation allows us to deduce the total number of MSPs
in Galactic globular clusters (2600–4700) which lies midway be-
tween all previous estimates, supporting such a correlation. Such
an estimate can be used to derive constraints on the original neu-
tron star X-ray binary population, essential for understanding the
importance of binary systems in slowing the inevitable core col-
lapse of globular clusters.
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ABSTRACT
Aims. Here we report the detection of a 626 s periodic modulation from the X-ray source 2XMM J174016.0−290337 located in the
direction of the Galactic center.
Methods. We present temporal and spectral analyses of archival XMM-Newton data and photometry of archived near-infrared data in
order to investigate the nature of this source.
Results. We find that the X-ray light curve shows a strong modulation at 626 ± 2 s with a confidence level >99.9% and a pulsed
fraction of 54%. Spectral fitting demonstrates that the spectrum is consistent with an absorbed power law. No significant spectral
variability was observed over the 626 s period. We have investigated the possibility that the 626 s period is orbital in nature (either
that of an ultra-compact X-ray binary or an AM CVn) or related to the spin of a compact object (either an accretion powered pulsar
or an intermediate polar).
Conclusions. The X-ray properties of the source and the photometry of the candidate near-infrared counterparts are consistent with
an accreting neutron star X-ray binary on the near-side of the Galactic bulge, where the 626 s period is most likely indicative of the
pulsar spin period. However, we cannot rule out an ultra-compact X-ray binary or an intermediate polar with the data at hand. In the
former case, if the 626 s modulation is the orbital period of an X-ray binary, it would be the shortest period system known. In the latter
case, the modulation would be the spin period of a magnetic white dwarf. However, we find no evidence for absorption dips over the
626 s period, a low temperature black body spectral component, or Fe Kα emission lines. These features are commonly observed in
intermediate polars, making 2XMM J174016.0−290337 a rather unusual member of this class if confirmed. Based on the slow period
and the photometry of the near-infrared counterparts, we instead suggest that 2XMM J174016.0−290337 could be a new addition to
the emerging class of symbiotic X-ray binaries.
Key words. accretion, accretion disks – binaries: general – pulsars: individual: 2XMM J174016.0−290337 – X-rays: binaries
1. Introduction
X-ray sources displaying periodic variability on timescales of
∼1000 s are typically associated with binary star systems con-
taining an accreting compact object, where the modulation is in-
dicative of either the spin of the compact object (in the case of
a white dwarf or neutron star primary), or the orbit of an ultra-
compact binary system. These systems are generally classified
by the nature of the compact object: cataclysmic variables (CVs)
are systems containing a white dwarf accreting from a low mass
companion star, while X-ray binaries are systems containing ei-
ther a neutron star or black hole accreting from either a low mass
or high mass companion (LMXBs and HMXBs respectively).
The majority of CVs have orbital periods between ∼1–8 h. A
rare sub-class of CVs known as the AM CVn systems have or-
bital periods between ∼10–60 min, where the orbit is so compact
that only a white dwarf mass donor is allowed. This scenario is
reached after the system passes through two common envelope
phases, leaving both stellar cores exposed. CVs are split into two
main classes: the non-magnetic systems with white dwarf mag-
netic field strengths <∼104 G, and the magnetic systems with field
strengths up to a few tens of MG. The magnetic CVs are further
split into two sub-classes: intermediate polars (IPs) and polars.
The accretion discs in IPs are truncated by interactions with the
magnetosphere of the white dwarf. The interactions between the
white dwarf magnetic field and the accreting material in polar
systems are much stronger, so that the material flowing from the
donor couples directly onto the magnetic field lines of the white
dwarf and no disc forms. The magnetic field also couples to the
field of the donor star, forcing the white dwarf to co-rotate with
the binary orbit. The rotation period of a white dwarf can man-
ifest itself as an X-ray modulation only when its magnetic field
strength is sufficiently high enough to channel the accreting ma-
terial along the field lines onto the magnetic poles. If the mag-
netic and rotation axes are misaligned (and if the viewing angle
allows), the X-ray emission arising from the polar regions can be
modulated over the spin period (in a similar fashion to the “light
house” affect seen in neutron star pulsars). In polar systems the
spin period and orbital period cannot generally be distinguished
due to the co-rotation. IPs on the other hand do not co-rotate, so
the spin and orbital periods can be observed as separate modula-
tions. The spin periods in IPs typically fall in the range between
∼0.5–142 min. See Kuulkers et al. (2006) for a comprehensive
review of CVs.
X-ray binaries with orbital periods less than ∼1 h are a sub-
set of LMXBs known as ultra-compact X-ray binaries (UCXBs).
The short orbital period implies a very small Roche lobe and
requires a hydrogen-poor donor star (in ’t Zand et al. 2007).
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Globular clusters are host to five times more UCXBs than the
field, likely due to the higher probability of stellar encounters
(in ’t Zand et al. 2007). The shortest ultra-compact orbital pe-
riod belongs to the globular cluster source 4U 1820-303 with an
orbital period of 685 s (White & Priedhorsky 1986).
Accreting neutron star X-ray pulsars with spin periods in
the range of ∼200–1500 s are typically identified with HMXBs,
where the mass donor is either a Be or supergiant star (Liu et al.
2006). In these systems accretion takes place either via the pas-
sage of the neutron star through a dense circumstellar disc or via
the stellar wind, and the slow spin periods can be explained due
to a lower accretion efficiency providing less spin-up torque than
generated by Roche lobe overflow. Typical LMXB pulsars have
spin periods less than 200 s, with the majority of periods below
1 s (Liu et al. 2001; Ritter & Kolb 2003).
Recently, a new class of LMXB was discovered with each
source associated with an M-type giant. These symbiotic X-ray
binaries are believed to consist of neutron stars in a wide orbit
with the donor star, accreting via the stellar wind of the M giant
(e.g. Masetti et al. 2006a). Only a handful of symbiotic X-ray
binaries have so far been discovered – GX 1+4 (Davidsen et al.
1977; Chakrabarty & Roche 1997), 4U 1700+24 (Garcia et al.
1983; Masetti et al. 2002), 4U 1954+319 (Masetti et al. 2006a,b;
Mattana et al. 2006), Sct X-1 (Kaplan et al. 2007), IGR J16194-
2810 (Masetti et al. 2007), and 1RXS J180431.1-273932 (Nucita
et al. 2007). Of these systems only 3 are confirmed to contain
X-ray pulsars – GX 1+4 (Pspin = 120 s; Lewin et al. 1971), Sct
X-1 (Pspin = 112 s; Koyama et al. 1991), and 1RXS J180431.1-
273932 (Pspin = 494 s; Nucita et al. 2007) – though a ∼5 h peri-
odic modulation detected in the emission from 4U 1954+31 has
also been suggested as possibly indicating the spin of the neutron
star (Corbet et al. 2008).
In this paper we present the results of analyses of
archival XMM-Newton EPIC data of the X-ray source
2XMM J174016.0−290337, a variable source which exhibits a
strong periodic modulation over 626 s. Following initial sub-
mission of this paper, a report of a hard X-ray counterpart
to 2XMM J174016.0−290337 detected by INTEGRAL has ap-
peared in the literature (Malizia et al. 2010), including cursory
analyses of the XMM-Newton EPIC spectra presented in this
paper. Other reports of the detection of a 623 ± 2 s period in
the same XMM-Newton data presented here (Halpern & Gotthelf
2010a) and an R-band optical photometric period of 622 ± 7 s
(Halpern & Gotthelf 2010b) have also appeared, although little
detail was given in these telegrams. Here we present a more de-
tailed analysis of the XMM-Newton data and a comprehensive
discussion of the possible nature of 2XMM J174016.0−290337.
In Sect. 2 we introduce the 2XMM catalogue and briefly out-
line the method by which 2XMM J174016.0−290337 was iden-
tified. In Sect. 3 we describe the observations and data reduc-
tion steps. Section 4 details the spectral and timing analyses
performed on the data. A search of archival all-sky optical and
near-infrared (NIR) data for candidate counterparts is outlined
in Sect. 5. Section 6 provides a discussion of our results, and
Sect. 7 presents the conclusions that we have drawn.
2. The 2XMM Catalogue
The Second XMM-Newton Serendipitous Source Catalogue
(2XMM; Watson et al. 2009) was released on 2007 August 22
and is the largest X-ray source catalogue ever produced, contain-
ing almost twice the number of discrete sources as the ROSAT
all-sky surveys (RASS; Voges et al. 1999, 2000). The 2XMM
catalogue contains 246,897 source detections drawn from 3,491
XMM-Newton European Photon Imaging Camera (EPIC) ob-
servations made between 2000 February 3 and 2007 May 01,
representing 191 870 discrete sources. A simple χ2 variability
test against a null hypothesis of constancy was applied to the
flare-filtered binned light curves (typical binning timescale 
10 s) extracted by the pipeline for each source (see Watson
et al. 2009, for a detailed discussion of the variability test). All
sources which had P(χ2) < 10−5 from the variability test ap-
plied to any of the EPIC light curves in any of the observations
processed were flagged in the catalogue as variable. A total of
2,001 discrete variable sources were flagged in this manner. We
have manually inspected the pipeline produced images, spectra
and light curves for all 2001 discrete variable sources in 2XMM
(Farrell et al., in prep.). During this investigation we identified
2XMM J174016.0−290337, a 2XMM source which exhibits sig-
nificant periodic variability in the EPIC light curves.
3. X-ray observations
3.1. Data reduction
3.1.1. XMM-Newton
The field of 2XMM J174016.0−290337 was observed with
XMM-Newton (ObsId: 0304220101) on September 29th 2005
(MJD 53642) for 7.7 ks (see Jansen et al. 2001, for a descrip-
tion of the XMM-Newton spacecraft and scientific payload). The
observation was performed with the three EPIC cameras (pn,
MOS1 and MOS2) in imaging mode with a medium filter. The
pn camera was in small window mode while both the MOS
cameras were in full frame mode. The Optical Monitor (OM)
observed the field in imaging mode (standard RUDI-5 mosaic)
with the uvw2 filter, while the Reflection Grating Spectrometers
(RGS) observed in the standard spectroscopy mode.
Source detection was performed by the XMM-Newton
pipeline (see Watson et al. 2009, for a description of the process).
2XMM J174016.0−290337 was detected at an off-axis angle of
∼1.3′ at right ascension 17h 40′16.0′′, declination −29◦03′38′′
(J2000), with a 3σ positional uncertainty of 3′′. This uncertainty
was derived by adding in quadrature the statistical error obtained
through fitting the point spread function (PSF) and the system-
atic pointing error of 1′′. Astrometric correction using optical
or NIR catalogues was not applied, as the extremely crowded
nature of the field made it impossible to reliably match X-ray
and optical/NIR source positions. As the source does not fall
on the pn CCD due to the off-axis position and the pn small
window mode, only MOS data are available for this source.
No source was detected in the OM mosaiced image within the
EPIC error circle, and not enough counts were detected from
2XMM J174016.0−290337 to produce a viable RGS spectrum.
We therefore concentrate on the MOS data for our analyses.
The Observation Data Files (ODF) were processed using the
XMM-Newton Science Analysis System v9.1 (SAS) software1.
The MOS data were reduced using the emproc script with the
most recent calibration data files. Bad events due to bad rows,
edge effects, and cosmic rays were flagged and discarded. The
resulting cleaned event lists were filtered for event patterns in
order to maximise the signal-to-noise ratio against non X-ray
events, with only calibrated patterns (i.e. single to quadruple
events) selected. Single event light curves with energies exceed-
ing 10 keV were produced for each MOS camera in order to
identify periods of high background related to soft proton flares.
1 http://xmm.esac.esa.int/sas/
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Fig. 1. Left: combined (MOS1 & MOS2) EPIC RGB (Red: 0.2–1 keV, Green: 1–2 keV, Blue: 2–10 keV) image showing a ∼28′ × 28′ field
centered on 2XMM J174016.0−290337. The image has been Gaussian smoothed with a kernel radius of 3 pixels. Right: EPIC image showing the
positions of the previously detected X-ray sources AX J1740.2−2903 (ASCA, green circle), AX J1740.3−2904 (ROSAT, yellow circle) and the
new XMM-Newton position (XMM, white circle). The circle radii represent the 90% errors in each case.
A small flare was present in the light curves∼1 ks into the obser-
vation, with a peak count rate of 0.8 count s−1 in each camera.
Good time interval (GTI) filtering was therefore applied to re-
move intervals with background rates above 0.2 count s−1 for
the extraction of spectra and light curves so as to maximise the
signal-to-noise.
Images in three energy bands (Red = 0.2–1 keV, Green = 1–
2 keV, and Blue = 2–10 keV) were produced from the MOS1 and
MOS2 data, and combined into a merged RGB mosaic in order
to derive spectral colours (Fig. 1). 2XMM J174016.0−290337 is
the brightest blue (i.e. hard) source in the centre of the field. A
number of fainter sources are also present in the image, with the
three brightest sources after 2XMM J174016.0−290337 in the
image (2XMM J174023.8-285652, 2XMM J173958.5-290529
and 2XMM J173931.2-290953 from left to right respectively in
Fig. 1) all coincident with moderately bright optical counterparts
and with X-ray spectra consistent with thermal plasma models.
They are therefore likely to represent emission from stellar coro-
nae.
3.1.2. ASCA and ROSAT
2XMM J174016.0−290337 lies within the 50′′ positional error
circle (90% confidence level) of AX J1740.2−2903, a hard X-
ray source detected by ASCA (Sakano et al. 2002). The derived
position is also 5.99′′ away from a point-like X-ray source in
the catalogue of soft X-ray sources in the Galactic center region
compiled using archived ROSAT Position Sensitive Proportional
Counter (PSPC) data by Sidoli et al. (2001), who designated it
AX J1740.3−2904. The positional error of the PSPC detection is
stated as 10′′, although the confidence level is not given in Sidoli
et al. (2001). We can therefore only presume it is the same as
used for the RASS (i.e. 1σ; Voges et al. 1999). Examination of
the combined MOS1 and MOS2 0.2–12 keV EPIC image finds
no other source within the 90% confidence error circles of either
AX J1740.3−2904 or AX J1740.2−2903 (Fig. 1). We therefore
conclude that 2XMM J174016.0−290337, AX J1740.3−2904
and AX J1740.2−2903 are all likely to be the same source.
The field of 2XMM J174016.0−290337 was observed with
ASCA on 19 September 1997 (ObsId: 44) and 7–8 September
1998 (ObsID: 58) with the GIS for exposures of 17 and 10 ks
respectively (Sakano et al. 2002). The source was detected well
off-axis in both observations, where the effective area is consid-
erably smaller due to the vignetting effect. The data were re-
duced and filtered using the same method and criteria described
in Sakano et al. (2002).
The Galactic center region was observed numer-
ous times by ROSAT in a series of short raster scans.
2XMM J174016.0−290337 was detected during one of
these scans with an effective exposure time of ∼2 ks. The total
PSPC 0.1–2.4 keV count rate was 0.019 ± 0.003 count s−1
(Sidoli et al. 2001), giving a total of only ∼40 photons during
the observation, insufficient for meaningful timing or spectral
analyses. We therefore concentrate on the XMM-Newton and
ASCA data in the following studies.
3.2. Source extraction
Events within a circular region of radius 80′′ around the position
of 2XMM J174016.0−290337 were extracted from the EPIC
data, with circular regions around two nearby faint X-ray sources
excluded (with radii of 35′′ and 22′′ for the brightest and faintest
sources respectively) . Background events were extracted from
a region containing no other X-ray sources at the same off-axis
position and with the same area. Source and background light
curves with the maximum time resolution of 2.6 s were ex-
tracted for each MOS camera and then combined into a single
EPIC light curve to improve statistics and enhance signal-to-
noise. Background subtraction was performed and the resulting
combined EPIC light curve was then corrected to the barycentre
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Fig. 2. Combined (MOS1 & MOS2) 0.2–10.0 keV EPIC background
subtracted light curve binned at 50 s. For clarity, the time axis indicates
the time since MJD 53642.034. The gaps in the light curve are a result
of filtering out background flares.
Fig. 3. Lomb-Scargle power spectrum of the combined EPIC back-
ground subtracted light curve with background flares filtered out,
binned at 2.6 s, showing the significant detection of a modulation at
626 s. The dashed line indicates the 99.9% white noise significance
level.
using the task barycen. Soft (0.2–2 keV) and hard (2–10 keV)
band light curves were extracted and combined using the same
technique, so that a comparison between the source variability in
different energy bands could be made. Source and background
spectra were then extracted for each camera and response and
ancillary response files generated. The spectra were grouped at
20 counts per bin to provide sufficient statistics for spectral anal-
yses.
4. Timing and spectral analyses
Clear variability can be seen in the EPIC light curve shown in
Fig. 2, which was binned at 50 s for clarity. A power spec-
trum was generated for the 2.6 s resolution EPIC light curve
(Fig. 3) using the fast periodogram fasper subroutine of the
Lomb-Scargle periodogram (Lomb 1975; Scargle 1982; Press &
Rybicki 1989), with the 99.9% white noise significance levels
estimated using 1000 Monte Carlo simulations (e.g. Kong et al.
1998). A highly significant peak at a period of ∼630 s can be
seen, indicating the presence of significant periodic variability.
Fig. 4. The EPIC 0.2–10 keV background subtracted light curve folded
over the best-fit period, with phase zero set at the minimum of the mod-
ulation. The error bars represent the 1σ confidence level.
No other significant peak down to the Nyquist period of 5.2 s
was detected.
In order to accurately constrain the value of the period, we
employed the epoch folding search technique. We performed a
search using the HEASOFT task efsearch for periods between
320–920 s with a resolution of 1.2 s. The resulting period vs. χ2
plot found a significant peak that when fitted with a Gaussian
profile was found to be centered at 626 s. The EPIC 0.2–10 keV
light curve was then phase folded over the best-fit period in or-
der to examine the profile of the modulation (Fig. 4). The pro-
file is consistent with a smooth sinusoidal function, therefore we
used the method described by Eq. (4) in Larsson (1996) for de-
termining the period error for purely sinusoidal modulation. In
this manner we constrained the period to 626 ± 2 s. To test the
possibility that the true period is twice this value (possibly due
to periodically viewing both poles of a magnetic white dwarf or
neutron star), we folded the light curve over 1252 s. The shape of
the profile between phases 0.0–0.5 was entirely consistent with
that between phases 0.5–1.0 within the errors, compatible with
a true period of 626 s. A search for periodic variability was also
performed using the combined ASCA GIS data in the 1–10 keV
energy band, finding no evidence for significant periodic vari-
ability. This non-detection is likely due to poor statistics, as the
total number of counts after background subtraction was only
∼560, with the estimated background level 50% higher than the
source counts.
The EPIC hard and soft band light curves were also phase
folded over the best-fit period in order to examine the variabil-
ity of the profile with energy, with the (0.2–2 keV)/(2–10 keV)
hardness ratio calculated for each phase bin in order to crudely
investigate spectral variability over the 626 s period (Fig. 5). The
hardness ratio appears to vary slightly over the 626 s period, al-
though none of the points deviate significantly from the aver-
age value within the errors. We therefore cannot draw any con-
clusions regarding spectral variability over the 626 s period us-
ing the hardness ratios. We investigate the possibility of spectral
variability more quantitatively below. The pulsed fraction of the
total band modulation, defined as the ratio of the pulsed counts
to the pulsed + non-pulsed counts (e.g. Kuiper et al. 2002), was
54± 3% (90% confidence level). The pulsed fractions of the hard
and soft bands derived using the same method were 56 ± 3% and
62 ± 2% respectively. In addition, we derive an upper limit of
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Table 1. Spectral models applied to the MOS1 and MOS2 spectra.
Model nH Γ/kT1 kT2 Flux χ2/d.o.f
(1022 atom cm−2) ( – / keV) (keV) (10−12 erg cm−2 s−1)
MEKAL + BB 0.6+0.2−0.2 10+9−4 2.7+1.0−0.6 4.0+0.4−0.3 80.3/85
Power law 0.4+0.2−0.1 0.5+0.1−0.1 – 4.0+0.3−0.2 87.6/89
Bremsstrahlung + BB 0.5+0.3−0.2 10+10−10 3.0+2.0−0.7 4.1+0.3−0.2 86.1/87
MEKAL 1.1+0.2−0.2 ∼80 – 4.1+0.3−0.3 133.3/87
Bremsstrahlung 1.1+0.2−0.2 ∼200 – 3.9+0.3−0.3 136.5/89
CEVMKL ∼1 ∼0.8 ∼100 ∼5 119.6/74
Notes. Column 3 gives the photon index or plasma temperature of the first component. Column 4 gives the temperature of the black body
component when applicable. For the CEVMKL model, Col. 3 gives the power law index for the emissivity function, and Col. 4 gives the maximum
plasma temperature kTmax. The fluxes quoted are unabsorbed in the range 0.2–10 keV. Approximate values are given where parameters could not
be constrained. Quoted errors indicate the 90% confidence levels.
Fig. 5. The EPIC 2–10 keV (top) and 0.2–2 keV (middle) background
subtracted light curves folded over the best-fit period, with phase zero
set at the minimum of the modulation in the total band folded light curve
shown in Fig. 4. The (0.2–2 keV)/(2–10 keV) hardness ratio is shown
in the bottom panel. The error bars represent the 1σ confidence level.
∼50% for the pulsed fraction in the ASCA data (90% confidence
level). The lack of detection of the 626 s period in this data could
therefore be due to a slight drop in the pulsed fraction, although
it is also possible that the modulation was not on during the ear-
lier observation.
Using XSPEC2 v12.5.0 we fitted a number of spectral mod-
els common to CVs and X-ray binaries to the MOS spec-
tra (Table 1). We first attempted simple models described
by absorbed power law, bremsstrahlung, and thermal plasma
(MEKAL) models. Of these, only the power law provided an
acceptable fit. The temperatures for the bremsstrahlung and
MEKAL models could not be constrained, and neither could the
metal abundances for the MEKAL fit (∼15 times Solar). The fit
residuals for these two models indicated problems arising in the
low-energy region of the spectrum around 1 keV. The addition
of a blackbody (BB) component with kT ∼ 3 keV improved the
fits significantly, although the plasma and bremsstrahlung tem-
peratures and the MEKAL metal abundance (∼3 times Solar)
were poorly constrained. The final fit we attempted was a multi-
temperature thermal plasma model (CEVMKL), with a maxi-
mum temperature of kT ∼ 100 keV and dramatically non-Solar
abundances. However, an acceptable fit could not be reached
with this model, and none of the model parameters could be
2 http://heasarc.nasa.gov/docs/xanadu/xspec/
Table 2. Best-fit spectral parameters for the adopted model fitted to the
combined (total), high state and low state (phases 0.3–0.7 and phases
0.8–1.2 respectively in Fig. 4) spectra.
Param. Total High Low Units
nH 0.4 +0.2−0.1 0.4 +0.2−0.2 0.4 +0.5−0.3 1022 atom cm−2
Γ 0.5 +0.1−0.1 0.6+0.2−0.2 0.3 +0.3−0.2 –
Norm. 1.3 +0.3−0.2 1.8 +0.5−0.5 0.7 +0.5−0.2 10−4
Flux 4.0 +0.3−0.2 5.3 +0.4−0.4 3.0 +0.4−0.3 10−12 erg cm−2 s−1
χ2/d.o.f. 87.6/89 47.1/53 28.9/30 –
Notes. The fluxes quoted are unabsorbed in the 0.2–10 keV range.
Quoted errors indicate the 90% confidence levels.
constrained (hence approximate values only are given in
Table 1). We therefore conclude that the model which best phys-
ically represents the observed spectrum is an absorbed power
law.
Table 2 presents the parameters for the adopted absorbed
power law spectral model. The best-fit spectral parameters are
consistent with those of the ASCA source AX J1740.2−2903
(nH = 0.1+1.0−0.1 × 1022 atom cm−2, Γ = 0.6+0.6−0.4; Sakano et al.
2002), which had a 0.2–10 keV unabsorbed flux of FX ∼
5 × 10−12 erg s−1 cm−2, approximately consistent with that of
2XMM J174016.0−290337. Using the same spectral parame-
ters in Table 2 and the ROSAT PSPC 0.1–2.4 keV count rate
of 0.019 ± 0.003 count s−1 (Sidoli et al. 2001), the unab-
sorbed 0.2–10 keV flux of the ROSAT source AX J1740.3−2904
is (5.6 ± 0.7) × 10−12 erg s−1 cm−2. This value (which does
not take into account the uncertainties of the spectral param-
eters) can thus be taken as consistent with the EPIC flux
of 2XMM J174016.0−290337 within the uncertainties of the
method.
In order to further investigate the possibility of spectral vari-
ability over the 626 s period, we extracted spectra from the high
(phases 0.3–0.7 in Fig. 4) and low (phases 0.8–1.2 in Fig. 4)
states separately and fitted them with the same absorbed power
law model. The best-fit spectral parameters obtained for each set
of spectra are listed in Table 2. Neither the column density nor
the power law photon index vary within the derived uncertain-
ties, indicating that the shape of the continuum spectrum does
not appear to change significantly between the high and low
states within the limits of the statistics of the data.
5. Candidate optical/NIR counterparts
Numerous optical and NIR databases were searched for imag-
ing data covering the field of 2XMM J174016.0−290337. No
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Fig. 6. MOS1 (black) and MOS2 (red) spectra for all data fitted with an
absorbed power law model. The χ2 residuals to the fit are shown in the
bottom panel.
Fig. 7. MOS1 (black) and MOS2 (red) spectra for the high state fit using
an absorbed power law model.
match was found within the XMM-Newton error circles in the
2MASS All-Sky Point Source Catalogue (Cutri et al. 2003).
However, there was a faint optical counterpart detected in the
USNO-B1.0 catalogue (Monet et al. 2003), 1.4′′ offset from the
XMM-Newton position and well within the error circle. The mag-
nitudes of this optical counterpart are given as R1 = 18.04 mag,
B2 = 19.07 mag, R2 = 18.78 mag, and I = 17.44 mag. There
was no detection reported in the B1-band. These magnitudes are
close to the detection limit in the USNO-B1.0 catalogue (espe-
cially the I-band detection) and therefore we cannot say anything
meaningful about the nature of this object based on the optical
photometry.
The best imaging data were found in the UKIDSS-GPS DR3
(United Kingdom Infrared Deep Sky Survey – Galactic Plane
Survey: Data Release 5) database. UKIDSS is a NIR survey cov-
ering approximately 7000 deg2 of the Northern hemisphere sky
to a depth of K = 18 mag, with additional data from two deeper,
small area high-redshift galaxy surveys. Using the Wide Field
Camera (WFCAM) on the United Kingdom Infrared Telescope
(UKIRT), the survey achieved a pixel resolution of 0.14′′ by
use of the micro-stepping technique (see Lawrence et al. 2007,
for full details). The data used in this paper was taken from
the UKIDSS-GPS, a survey of approximately 2000 deg2 of the
Fig. 8. MOS1 (black) and MOS2 (red) spectra for the low state fit using
an absorbed power law model.
Table 3. Positions of the 4 candidate NIR counterparts to
2XMM J174016.0−290337.
Star RA Dec
1 17h40′16.15′′ −29◦03′37.4′′
2 17h40′16.09′′ −29◦03′38.0′′
3 17h40′15.97′′ −29◦03′38.5′′
4 17h40′15.81′′ −29◦03′37.8′′
Notes. The 3σ positional errors are 0.2′′.
Northern Galactic plane in the J, H and K-bands (Lucas et al.
2007).
Three NIR sources were identified in the UKIDSS-GPS DR3
database that were astrometrically coincident with the 3′′ er-
ror circle of 2XMM J174016.0−290337. Investigation of the
UKIDSS images found that one of these sources was in fact
two blended sources that the UKIDSS pipeline had been unable
to separate (sources 1 and 2 in Fig. 9 and Table 3). These two
blended sources are conicident with the faint detection in the
USNO-B1.0 catalogue indicating that the faint optical source
is likely to be associated with either or both of these blended
sources.
5.1. Data reduction
Due to the crowding in the field, manual extraction of the as-
trometry and photometry was required to separate the blended
source (sources 1 and 2) within the XMM-Newton error circle.
The SExtractor3 software package was utilised to extract the
astrometry and photometry of the sources from the UKIDSS im-
ages. The default settings were employed for all but two of the
SExtractor input variables. In order to maximise the likelihood
of resolving blended sources, the number of de-blending thresh-
olds was increased to the maximum value of 64. This was suc-
cessful in resolving the two blended sources in the K-band im-
age, but not in the J- or H-bands. In order to resolve the blended
sources we applied a Mexican Hat convolution filter to the im-
ages, successfully allowing the program to resolve the blended
source in all three bands. SExtractor thus extracted astrome-
try and photometry for all sources within a 1′ box surrounding
2XMM J174016.0−290337.
3 http://terapix.iap.fr/
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Table 4. Reddened magnitudes and colours of the 4 candidate counterparts to 2XMM J174016.0−290337.
Star J H K J−H J−K H−K Spectral Type Distance
(mag) (mag) (mag) (mag) (mag) (mag) (kpc)
1 16.38 ± 0.12 15.07 ± 0.12 14.50 ± 0.12 1.30 ± 0.17 1.88 ± 0.17 0.57 ± 0.17 – –
2 15.71 ± 0.06 15.01 ± 0.07 14.70 ± 0.08 0.70 ± 0.09 1.02 ± 0.10 0.31 ± 0.11 M 5/6 V 0.5
3 16.62 ± 0.08 15.21 ± 0.07 14.48 ± 0.07 1.41 ± 0.11 2.15 ± 0.11 0.73 ± 0.10 – –
4 16.93 ± 0.09 15.70 ± 0.09 14.98 ± 0.08 1.22 ± 0.13 1.95 ± 0.12 0.72 ± 0.12 – –
Notes. The colours of source 2 correspond to a foreground M 5/6 V star whose magnitudes indicate a distance of ∼520 pc. The colours and
magnitudes of the remaining 3 sources are inconsistent with any type of stellar source indicating they are heavily reddened, most likely in the
Galactic Bulge (see Fig. 10).
Fig. 9. 15′′ × 15′′ JHK finding chart for 2XMM J174016.0−290337.
The large black circle is centred on the XMM-Newton position of
2XMM J174016.0−290337, with the radius indicating the 3′′ positional
error. The white circles represent the four candidate counterparts, here-
after referred to as sources 1, 2, 3 and 4 from left to right respectively.
Sources 1 and 2 were classed as a single source in the UKIDSS-GPS
DR3 database prompting the manual re-extraction of source astrometry
and photometry.
Once the astrometry and photometry were extracted for the
sources in all three bands, the source lists were combined to form
a single catalogue listing the mean astrometric position, magni-
tude, and colours for each source. Comparison of this catalogue
to that obtained from the WSA archive showed that the astrome-
try derived by SExtractor was within 0.05′′ of that derived by
the UKIDSS pipeline. The photometry of the sources matched
that of the UKIDSS catalogue at the 0.05 mag level, with the er-
rors produced by the SExtractor package having the same dis-
tribution as those in the archive. The errors quoted for all sources
include the additional 0.05 mag error accounting for the differ-
ence between the SExtractor and UKIDSS magnitudes (see
Table 4).
5.2. The extinction
As shown in Gosling et al. (2007) and Gosling et al. (2009), the
extinction towards the Nuclear Bulge is extremely complex. The
extinction measures derived from earlier studies are insufficient
to obtain accurate photometry of Bulge sources. Using the ex-
tinction measured by Dutra et al. (2003) and the “standard”
conversion factors of Rieke & Lebofsky (1985), we cannot re-
cover consistent photometry for a single spectroscopic type of
star for most of the candidate counterparts. Therefore, we have
used the techniques described in Gosling et al. (2009) to correct
for the extinction. Median colours and magnitudes were calcu-
lated for all stars within 20′′ for which there was photometry
in the J-, H- and K-bands (see Fig. 10). Colour excesses were
then obtained by subtracting the median intrinsic colour values
for all giant type stars in the UKIRT NIR standards catalogue4.
The resulting colour excesses corresponded to an average ex-
tinction law value of α = 1.365, and absolute extinction val-
ues of AJ = 2.875 ± 0.07 mag, AH = 2.015 ± 0.1 mag and
AK = 1.405±0.05 mag. These values correspond to AV ≥ 15 mag
meaning that the faint optical counterpart detected in the USNO-
B1.0 catalogue must be a relatively local source. Correcting the
magnitudes of the candidate counterparts gave the colours and
magnitudes shown in Table 5.
5.3. Candidate counterpart identification
We compared the corrected colours and magnitudes of the can-
didate counterparts to the standards in the UKIRT standards cat-
alogue to identify the spectroscopic type. The de-reddened pho-
tometry of source 1 indicates that it is either a G or K type dwarf
at ∼0.5 or ∼1 kpc respectively, or at the limits of the errors given
by the source extraction, anything earlier than a K1 III at a dis-
tance of up to 8 kpc. The photometry for this source does not
provide a good match to any single spectral type (or small range
of types), so it is possible that the photometry is being affected by
residuals from the deblending with the nearby source 2. It is also
possible that the accretion disc in the 2XMM J174016.0−290337
system (if source 1 is the true counterpart) is contributing to the
observed photometry which is why it is not possible to obtain a
firm identification of the spectral type using this method. Further,
higher resolution images or spectroscopy will be necessary to re-
solve this source for further study as a candidate counterpart to
2XMM J174016.0−290337. Spectroscopy would also allow us
to identify any accretion disc contribution to the source.
The colours and magnitudes of source 2 when corrected for
extinction do not match to any spectral type for either dwarf, gi-
ant of supergiant stars (see Table 5). The position of this source
in all three colour-magnitude diagrams in Fig. 10 suggests that it
is actually a relatively local dwarf and not a Bulge giant. Before
extinction correction, comparison of the colours and magnitudes
of this star to standards corresponds to an M5/6 V star at a dis-
tance of ∼0.5 kpc (see Table 4). It is likely that this local source
4 http://www.jach.hawaii.edu/UKIRT/astronomy/calib/
phot_cal/
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Fig. 10. Colour magnitude diagrams of the candidate counterparts to 2XMM J174016.0−290337 and the surrounding field stars. The grey points
are the field stars within 3′ of the X-ray source. The majority of this field population are Bulge giants forming the main concentration of points in
the centre of each diagram, but there is also a small local dwarf population with lower colour values than the giant population. The 4 red circles
represent the 4 candidate counterparts, with sources 2, 1 and 3 (from left to right respectively) all at approximately the same magnitude, and source
4 being the slightly fainter object in all three diagrams (see text and tables for details of the source numbering). The yellow points are the stars
within 20′′ of 2XMM J174016.0−290337 used for the extinction calculation and the light-blue square is the median value of these stars colours
and magnitudes. The dark blue diamonds are main sequence standard stars taken from the UKIRT standard catalogue corrected for a distance
modulus corresponding to 550 pc. These trace the observed local dwarfs in the field well and one of the candidate counterparts (source 2) has
colours and magnitudes consistent with the latest M type dwarf. The green diamonds are giant standards also from the UKIRT standard catalogue
corrected for a distance modulus corresponding to a distance of 8 kpc and with the measured extinction of 2.0 mag and 1.4 mag added to the H and
K-bands respectively.
Table 5. De-reddened magnitudes and colours of the 4 candidate counterparts to 2XMM J174016.0−290337.
Star J H K J−H J−K H−K Spectral Type Distance
(mag) (mag) (mag) (mag) (mag) (mag) (kpc)
1 13.50 ± 0.14 13.05 ± 0.16 13.09 ± 0.13 0.44 ± 0.21 0.41 ± 0.19 −0.04 ± 0.21 G/K V 0.5–1.1
–
′′
– –
′′
– –
′′
– –
′′
– –
′′
– –
′′
– K1 III 8.3
2 12.83 ± 0.09 12.99 ± 0.12 13.29 ± 0.09 −0.16 ± 0.15 −0.56 ± 0.13 −0.30 ± 0.15 – –
3 13.74 ± 0.11 13.19 ± 0.12 13.07 ± 0.09 0.55 ± 0.16 0.67 ± 0.14 0.12 ± 0.15 K4 V 0.5
–
′′
– –
′′
– –
′′
– –
′′
– –
′′
– –
′′
– K1 III 8.7
4 14.05 ± 0.11 13.68 ± 0.13 13.57 ± 0.09 0.37 ± 0.17 0.48 ± 0.14 0.11 ± 0.16 G5–K5 V 0.6–1.3
Notes. The colours and magnitudes of source 2 have been de-reddened to show that an extinction correction does not lead to colours or magnitudes
that correspond to a single spectral type. The colours of the stars after extinction correction are used to identify probable spectral types and
magnitudes then used to estimate the distance to such a star for the other 3 candidate counterparts. There are two possible solutions to the spectral
type of source 3, one a distant giant, the second a more local dwarf. The position of source 3 on the colour–magnitude diagram (Fig. 10) suggest
the distant giant is the more likely real spectral type.
is the NIR counterpart of the faint optical source detected in the
USNO-B1.0 catalogue.
Source 3 has de-reddened colours and magnitudes consistent
with either a K4 V star at a distance of ∼0.5 kpc, or a K1 III at
a distance of ∼8.7 kpc (placing it in the Bulge). Source 3 is the
candidate counterpart with the highest colour values, and it is
difficult to explain how a local dwarf would require such a large
extinction correction. We therefore conclude that the most likely
spectral type for this star is that of a K1 III.
Source 4, which appears to be slightly extended, has de-
reddened colours that are consistent with a G5–K5 V star at a
distance of ∼0.6–1.3 kpc (see Table 5). The colours are too blue
to correspond to a giant star except at the extremes of the er-
rors. This source is the faintest of the candidate counterparts,
being the “lowest” source (marked in red) in all three colour-
magnitude diagrams in Fig. 10. Although its position in the
colour-magnitude diagrams suggests that it is part of the Bulge
giant population, it is also possible that it is a less distant dwarf
as there is a blending of the two populations at low magnitudes
towards the bottom of the colour–magnitude diagrams. As the
source appears extended, an alternative explanation is that it is a
blend of more than one source that the SExtractor routine was
unable to resolve, or a background galaxy. However, a location
beyond the Galactic bulge is not consistent with the neutral hy-
drogen column density derived from the X-ray spectral fitting, so
it is unlikely that 2XMM J174016.0−290337 is a distant object.
As for source 1, it is also possible that the photometry of source
4 is affected by a contribution from a disc, which would result
in our inability to identify the spectroscopic type based solely
on the photometry. As such, higher resolution imaging of this
source and preferably spectroscopy will be necessary in order to
better determine the spectral type of this candidate counterpart
and identify any disc contribution.
6. Discussion
The 626 s period could be interpreted as either a modulation of
the X-ray emission over the orbit of a compact binary system,
or the spin of a compact object (in this case either a white dwarf
or neutron star). The hard X-ray spectrum and long period of
2XMM J174016.0−290337 rule out an isolated rotation powered
pulsar, as the synchrotron spectra of these objects tend to have a
steeper spectral slope and typically have spin periods <1 s (see
e.g. Li et al. 2008).
A 626 s period is consistent with either the spin of a white
dwarf in an IP or the orbit of a double white dwarf AM CVn
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system (e.g. Kuulkers et al. 2006). The X-ray spectra of IPs can
generally be represented by a hard bremsstrahlung continuum
with a temperature of a few tens of keV with the addition of var-
ious emission lines (including the Fe Kα lines), sometimes with
the inclusion of a soft thermal excess commonly represented by
a BB component with kT < 0.5 keV (Kuulkers et al. 2006).
Attempts to fit the spectra of 2XMM J174016.0−290337 with
absorbed bremsstrahlung or thermal plasma (MEKAL) models
required the addition of a BB component to represent the soft
excess. Although acceptable fits were obtained, the component
temperatures were poorly constrained, and the BB temperatures
were outside the physical range for an IP.
The optical emission of IPs is typically dominated by emis-
sion from the hot accretion column and truncated accretion disc,
and should emit strongly in the UV band. However, the lack of
detection in the OM uvw2 image (with a derived 3σ upper limit
of 20.3 mag) does not allow us to place any constraints on the
nature of this object, due to uncertainty in the level of extinction
in the UV bands. Halpern & Gotthelf (2010a) obtained optical
spectra of the USNO B-1.0 counterpart in the wavelength range
371–738 nm, detecting emission lines consistent with the Hα,
Hβ, HeI, and HeII 4686 Å lines at zero redshift. They concluded
that the relative strengths of these lines, the moderate reddening,
the X-ray period and the X-ray spectrum suggested an IP nature.
IPs generally have 2–10 keV X-ray luminosities of less
than about 1033 erg s−1 (Warner 1995), which would put
2XMM J174016.0−290337 at a distance of <2 kpc. This
is consistent with each of the candidate NIR candidates
and the optical counterpart, supporting the possibility that
2XMM J174016.0−290337 could be an IP. In addition, the op-
tical photometric period of 622 ± 7 s reported by Halpern
& Gotthelf (2010b) (if confirmed) would support the associ-
ation of 2XMM J174016.0−290337 with the USNO-B1.0 op-
tical counterpart, and would argue strongly against a location
near the Galactic bulge. However, IPs typically show absorp-
tion dips in their light curves over the spin periods, caused by
the passage of accretion curtains across the line of sight (Evans
& Hellier 2007). In IP systems that do not show absorption
dips (thought to be due to geometric viewing angles), a low-
temperature (kT <∼ 100 eV) BB component is typically found
in their X-ray spectra (Evans & Hellier 2007). In addition, IPs
typically show strong emission lines in their X-ray spectra asso-
ciated with the Fe Kα complex (Hellier & Mukai 2004). None of
these features (i.e. absorption dips, low-temperature BB compo-
nent, or Fe Kα lines5) were found in the EPIC data, although this
may be due to inadequate statistics. We therefore cannot rule out
that 2XMM J174016.0−290337 is an IP, although its properties
are unlike any other IP that has been studied.
A nearby AM CVn would not be expected to have a bright
optical counterpart. The X-ray spectra of these systems are more
complex, requiring multi-temperature thermal plasma models
in which the emission measures follow a power-law distri-
bution, and significantly non-Solar elemental abundances (the
CEVMKL model in XSPEC; Ramsay et al. 2005). Attempts to fit
the spectra of 2XMM J174016.0−290337 with a similar model
could not achieve an acceptable fit, and obtained a maximum
temperature of >100 keV, far in excess of the temperatures
5 Malizia et al. (2010) reported the presence of an Fe line in their anal-
yses of the same EPIC data presented here. Our initial cursory analysis
of the spectra produced by the XMM-Newton pipeline support the pres-
ence of an emission feature around 6.7 keV. However, careful manual
reduction of the EPIC data using the latest calibration files and correct
response matrices found no evidence of such a feature.
observed from other AM CVns (Ramsay et al. 2005). We there-
fore conclude that 2XMM J174016.0−290337 is unlikely to be
an AM CVn system.
The hard power law X-ray spectrum of 2XMM
J174016.0−290337 is consistent with emission produced
from accretion onto a magnetised neutron star (see e.g. Nagase
1989). In this scenario the 626 s period could represent either
an UCXB orbital period (see e.g. in ’t Zand et al. 2007) or
the spin of a slow accretion powered pulsar (see e.g. Ikhsanov
2007). As described in Sect. 1, globular clusters are host to five
times more UCXBs than the field. However, a Galactic bulge
location for 2XMM J174016.0−290337 could also provide a
dense environment where a 626 s orbit UCXB might form. The
shortest ultra-compact orbital period belongs to the globular
cluster source 4U 1820-303 with an orbital period of 685 s
(White & Priedhorsky 1986). Therefore if the 626 s period in
2XMM J174016.0−290337 is orbital in nature, it would be the
shortest period UCXB currently known.
X-ray orbital modulations in ultra-compact binaries are typi-
cally associated with eclipses or dips in high inclination systems.
However, the sinusoidal profile (Fig. 4) and lack of discernible
absorption variability over the 626 s period argue against full or
partial eclipses by the disc or donor star. Orbital modulation in
X-rays could also be produced by variable accretion in a system
with an eccentric orbit, although the orbits of UCXBs should
circularise over very short timescales due to tidal interactions.
However, the presence of a third body in a hierarchical triple
system may tidally induce a non-zero eccentricity in the inner
binary. The globular cluster UCXB 4U 1820-303 has been pro-
posed as such a system, where the 685 s inner neutron star/white
dwarf binary orbit is thought to be accompanied by a ∼1.1 d or-
bit companion (Chou & Grindlay 2001; Zdziarski et al. 2007). In
this system the presence of the third body is derived via the de-
tection of a longer-term ∼170 d periodic modulation in X-rays,
thought to be linked to oscillations of the inner binary eccen-
tricity caused by tidal interactions with the third body. However,
if the photometric period can be confirmed, this would support
a nearby low-luminosity object, which would make a UCXB
(which should have a high mass transfer rate and therefore high
X-ray luminosity) unlikely.
As mentioned in Sect. 1 slow X-ray pulsars are typically
identified with Be or supergiant HMXBs. Pulsars in LMXB
systems typically spin much faster (Pspin < 200 s) due to the
higher spin-up torque provided by Roche lobe overflow, though
recently slow pulsars with Pspin > 100 s have been found in
symbiotic LMXBs. Therefore if the 626 s period is indicative of
the spin of a neutron star, a HMXB is the most likely scenario.
Based on simultaneous spectral fitting of XMM-Newton EPIC
and INTEGRAL IBIS data, Malizia et al. (2010) concluded that
2XMM J174016.0−290337 was most likely a HMXB. However,
the UKIDS NIR data has a limiting magnitude of K ∼ 18 mag,
meaning that we are likely to be able to identify all giant type
stars of at least Solar mass all the way to the Galactic centre,
and we would certainly expect to detect any high mass main se-
quence stars. For a Galactic centre distance of 8 kpc, the dis-
tance modulus is 14.5 mag. We measure an Ak of 1.405 to the
Bulge giants in our sample, so any star in that population would
be detected with an intrinsic magnitude of Mk ≤ 2.1 mag.
This equates to all main sequence stars down to and includ-
ing A type stars, all giants, and all supergiant stars. None of
the possible counterparts in the NIR images have photometry
or colours consistent with a high mass donor. A HMXB located
on the far side of the Galactic centre (where the NIR counterpart
may not be detected due to extinction) is also unlikely, as the
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neutral hydrogen column density derived from fitting the EPIC
spectra is approximately half the Galactic value in that direction
(weighted average nH = 9.69 × 1021 atom cm−2; Kalberla et al.
2005), and is therefore inconsistent with high levels of extinc-
tion. The location of 2XMM J174016.0−290337 on the near side
of the Galactic centre is thus more probable, therefore making a
HMXB nature unlikely for 2XMM J174016.0−290337.
Two of the possible NIR counterparts to 2XMM
J174016.0−290337 (sources 1 and 3 in Fig. 9) have colours and
photometry consistent with late-type giant stars at distances that
put them close to the Galactic centre, although nearby main
sequence dwarfs cannot be ruled out with the data at hand.
However, the derived spectral types of these candidate counter-
parts along with the 626 s period and hard X-ray spectrum of
2XMM J174016.0−290337 are all consistent with a symbiotic
LMXB containing a slow pulsar located on the near side of the
Galactic bulge. Taking a distance of 8.5 kpc, the unabsorbed
0.2–10 keV luminosity of 2XMM J174016.0−290337 (as
derived from the best-fit spectral model to the EPIC data) is
∼3 × 1034 erg s−1, entirely consistent with the known sample
of symbiotic X-ray binaries (Masetti et al. 2007; Nucita et al.
2007). It is therefore possible that 2XMM J174016.0−290337
represents a new addition to the select class of symbiotic
LMXBs.
7. Conclusions
In this paper we have presented analyses of the XMM-Newton
EPIC data of the source 2XMM J174016.0−290337, reporting
the discovery of a significant coherent periodic modulation at
626 ± 2 s with a pulsed fraction in the 0.2–10 keV range of
54 ± 2%. Analysis of the EPIC spectra found that the spec-
trum was most consistent with an absorbed power law model.
Phase resolved spectral analyses did not detect any significant
variability in the shape of the continuum spectrum over the 626 s
modulation. A search through the UKIDSS-GPS DR3 database
found four NIR counterparts within the XMM-Newton error cir-
cle. The extinction corrected photometry of the candidate coun-
terparts and their positions on the colour-magnitude diagrams
are consistent with either a local main sequence dwarf (at a
distance of ∼0.5–1.3 kpc) or a late-type giant in the Galactic
bulge. The 626 s period is consistent with either an orbital mod-
ulation in an UCXB or the spin of a compact object. If the
compact object is a white dwarf, 2XMM J174016.0−290337
would have to be an AM CVn or an IP located at a distance
of <2 kpc, depending on whether the modulation is orbital or
spin in nature. Based on the X-ray spectrum we conclude that
2XMM J174016.0−290337 is unlikely to be an AM CVn. We
cannot rule out an IP with the data at hand, although the ab-
sence of absorption dips over the 626 s period, a soft BB spec-
tral component, and Fe Kα emission lines are abnormal for an
IP. The 626s modulation could instead indicate the orbital period
of an UCXB, in which case 2XMM J174016.0−290337 would
be the most compact UCXB currently known. However, the pro-
file of the folded light curve and the apparent lack of variable
absorption with phase are inconsistent with an eclipsing system,
therefore likely indicating the presence of a third body which in-
duces an eccentricity in the inner binary orbit. While we cannot
rule out that 2XMM J174016.0−290337 is an UCXB, a more
likely scenario is that the 626 s period indicates the spin of a
neutron star. The lack of a high mass optical/NIR counterpart
argues against a HMXB pulsar, leading us to suggest that if
the X-ray source is associated with a late-type giant donor star,
2XMM J174016.0−290337 may be a new addition to the rare
class of symbiotic LMXBs. Further high spatial resolution X-ray
observations and follow-up NIR spectroscopy are required in or-
der to confirm the nature of this system.
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Résumé
Les pulsars milliseconde (MSPs) sont des étoiles à neutrons caractérisées par une période de rotation de l’ordre de la milliseconde. Ils
sont très probablement accélérés (recyclés) dans des systèmes binaires par transfert de moment cinétique lors d’une phase d’accrétion.
A l’image des pulsars normaux, les MSPs sont principalement détectés et observés dans le domaine radio, mais des observations
récentes à haute énergie ont montré que certains objets sont également sources de rayons X et γ. Néanmoins, la question de l’origine de
l’émission de haute énergie des MSPs est toujours ouverte. Malgré les avancées théoriques, les grandes dissemblances observées parmi
les quelques objets détectés dans les domaines X et γ ne permettent actuellement pas de répondre à cette question.
Cette thèse est consacrée à l’étude des MSPs dans les domaines X, γ et radio. Grâce à la connaissance des paramètres de rotation
déterminés en radio, nous effectuons une recherche systématique de pulsations dans l’émission de haute énergie provenant de six
MSPs. La comparaison des profils mesurés dans les différents domaines de longueur d’onde combinée à une étude spectrale fournit des
éléments nécessaires à la compréhension de l’origine de l’émission. Ces analyses ont révélé l’existence d’un rayonnement X produit par
deux nouveaux objets à ajouter à l’échantillon connu (composé de dix objets avant ce travail), dont l’un est vraisemblablement pulsé,
ainsi que de la probable présence de pulsations dans le signal X provenant de trois autres MSPs. Dans le domaine γ, la détection d’un
nouveau signal pulsé vient enrichir l’échantillon actuel de onze MSPs émetteurs γ. Les résultats suggèrent des origines différentes de
l’émission non-thermique dans les domaines X et γ et soutiennent l’idée que la partie thermique de l’émission X est produite par le
réchauffement des calottes polaires.
Dans le domaine γ, la détection de huit amas globulaires (GCs) ouvre de nouvelles perspectives quant à la découverte de nouveaux
MSPs. En effet, il est très probable que ces amas denses et âgés d’étoiles liées entre elles par la gravité abritent une large population
de MSPs, étant donné le scénario d’accélération de ces derniers. Notre analyse montre que les caractéristiques spectrales mesurées
en γ pour les GCs correspondent à celles attendues pour les MSPs. En suivant l’hypothèse d’une émission intégrée de l’amas due à
des MSPs, nous avons pu estimer le nombre de MSPs dans chaque amas détecté ainsi que la population totale dans les GCs de la
galaxie. Ce type d’étude représente notamment une opportunité d’étudier le rôle des systèmes binaires, responsables de l’accélération
des MSPs, dans la stabilité des GCs.
La modélisation de profils d’émission X lorsque celle-ci est d’origine thermique permet de déterminer les paramètres intrinsèques des
étoiles à neutrons. Des résultats préliminaires de l’ajustement de tels profils grâce à une méthode de Monte Carlo par Chaînes de
Markov sont présentés. Nous étudions la qualité des contraintes obtenues par ajustement des profils d’émission en X avec et sans prise
en compte de contraintes sur la géométrie dérivées par la modélisation simultanée des profils γ et radio pour des objets brillants et
dont la masse a été mesurée précisément. A terme, cette méthode devrait aboutir à la contrainte précise de l’équation d’état de la
matière dense qui compose les étoiles à neutrons.
Mots clés : astrophysique des hautes énergies, étoiles à neutrons, pulsars, pulsars milliseconde, analyse spectro-temporelle, modélisation
Abstract
Millisecond pulsars (MSPs) are neutron stars with rotation periods of the order of a few milliseconds. They are most likely accelerated
in binary systems through the transfer of angular momentum during an accretion phase. Like normal pulsars, MSPs are mostly
detected and observed in the radio domain, but recent observations have shown that some of these objects are also X- and γ-ray sources.
Nonetheless, the question of the origin of high-energy emission produced by MSPs is still open. Despite all theoretical advances, large
discrepancies amongst the several detected MSPs in the X- and γ-ray domains make it impossible, at the current time, to answer this
question.
This thesis is devoted to the study of MSPs in the X-ray, γ-ray and radio domains. Based on the knowledge of rotational parameters
derived from radio observations, I carried out systematic pulsation searches in the signals measured in X- and γ-rays coming from six
MSPs. The comparison of pulse profiles derived in the different energy domains combined with spectral analyses provides essential
information for the understanding of the origin of the emission. These analyses revealed the existence of X-ray emission coming from
two new objects that add to the small known sample (ten objects before this work), with one possibly showing pulsed emission, as well
as signs of pulsations in the signal emitted by three other MSPs. In the γ-ray domain, the new detection of pulsed emission from one
MSP expands the current sample of eleven γ-ray emitters. The results suggest different origins for non-thermal radiation in the X- and
γ-ray domains. They also support the idea that the thermal X-ray emission is generated by the heating of the polar caps.
In the γ-ray domain, the detection of eight globular clusters (GCs) provides new opportunities for the discovery of new MSPs. It is
very likely that these dense, old and gravitationally bound clusters of stars host a large population of MSPs, given their acceleration
scenario. Analysis shows that spectral parameters measured in γ-rays for GCs match those expected for MSPs. Under the assumption
that the integrated emission from the cluster is due to that of MSPs, we were able to estimate the number of MSPs in each detected GC
and the global population in the Galactic GCs. This type of study is a good opportunity to study the role of binary systems, that are
responsible for the acceleration of MSPs, in the stability of GCs.
Modelling of X-ray pulse profiles in the case of thermal emission enables the constraint of intrinsic parameters of neutron stars.
Preliminary fits of such profiles using Monte Carlo Markov Chains are presented. I study the quality of constraints derived from fitting
X-ray profiles, with and without the constraints on geometry obtained from simultaneous modelling of γ-ray and radio profiles, in
the case of bright objects whose mass has been determined accurately. Ultimately, this method should allow the equation of state of
neutron stars’ dense matter to be tightly constrained.
Keywords : high-energy astrophysics, neutron stars, pulsars, millisecond pulsars, spectral analysis, timing analysis, modelling
